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Selbstkonsistente Windmodelle

In diesem Kapitel wollen wir erstmalig Modelle strahlungsdruckgetriebener Winde heifler Sterne
vorstellen, bei denen die Linienstrahlungsbeschleunigung in Abhdngigkeit von lokalen physika-
lischen Bedingungen berechnet worden ist. Das heifit, wir geben die Ndherung global giiltiger
force multiplier-Parameter auf und berechnen diese selbstkonsistent mit der Hydrodynamik.
Dazu gehen wir in Abschnitt 8.1 auf numerische Gesichtspunkte beziiglich selbstkonsistenter
Simulationen ein. In Kap. 8.2 fassen wir die wichtigsten Erfahrungen mit selbstkonsistenten 1-D
Windmodellen zusammen, um dann in Kap. 8.3 anhand selbstkonsistenter 2-D Modelle die phy-
sikalischen Konsequenzen fiir die Windstruktur bei verschiedener stellarer Effektivtemperatur
und Bestrahlung zu untersuchen. Im Sinne eines Ausblickes stellen wir in Kap. 8.4 ein explora-
tives Modell fiir einen B[e]-Sternwind vor.

Kap. 8.5 gibt eine Zusammenfassung iiber die wichtigsten Ergebnisse.

8.1 Spezifische numerische Aspekte

In Ergdnzung zu den in Kap. 6.4 beschriebenen numerischen Gesichtspunkten seien noch einige
Details beziiglich der Berechnung selbstkonsistenter Modelle erwihnt.

Wahl der Gitter und benétigte Rechenzeiten. Im Gegensatz zu den Modellen mit globa-
len, zeitlich unverdnderlichen force multiplier-Parametern gestatten wir nun im Laufe der hydro-
dynamischen Entwicklung die Adaption der force multiplier-Parameter kcax (7, 1), (7, t), 6(7, t)
an die Strémung. Das bedingt eine zusitzliche Zeitabhdngigkeit der Linienstrahlungsbeschleu-
nigung § '"es(7), die ohnehin schon eine Funktion der hydrodynamischen Variablen (7(t), p(t))
sowie [77 -V (720)](¢) ist. Da die Parameter kcak, «, d fiir alle Co-Breiten © separat durch das in
Kap. 4.5.6 beschriebene Fitverfahren bestimmt werden, sind sie an die Gréfien M (© = const., r)
im gesamten radialen Fit-Bereich (typischerweise bis zu 6...8 Sternradien) gekoppelt. Um eine
Konvergenz des Verfahrens in vertretbarer Rechenzeit zu erlauben, haben wir uns in den 2-D
Rechnungen auf ein Gitter von zehn radialen Stiitzstellen im Bereich r = R.(0)...6 R.(O)
beschrinkt.! Wenn die anfinglich an der Windbasis entstandenen Stérungen iiber r > 6 R, hin-
aus advektiert worden sind, konvergieren die force multiplier(-Parameter) auf einen stationdren
Wert.

Die typischen Rechenzeiten fiir die aufwendigsten Modelle (B—Uberriesenwinde mit rmpmax =
12...14 R,, R, < 60 Rg) betragen bei 400 Mflops und 4 - 108 s physikalischer Laufzeit < 100
CPU-Stunden, und das Programm ben&tigt in seiner allgemeinsten Form einen Rechenspeicher
von < 400 MB.

"Unser Standardgitter ist durch r/R.(©) = {1.022,1.034,1.046, 1.125,1.25, 1.5, 2.0, 3.0, 4.0, 6.0}. gegeben.
Wie Testrechnungen gezeigt haben, erstreckt sich dieses Gitter tiber einen fiir unsere Zwecke geniigend grofien
Radiusbereich. Weiter auflen liegende, zusitzliche Stiitzstellen fithren allenfalls zu marginalen Anderungen in ve.
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Modellatmosphéren. Zur Beschreibung der Flufiverteilungen F, verwenden wir von N. Przy-
billa berechnete planparallele Kurucz-Modellatmosphiren im LTE (Kurucz 1979, 1992). Diese
stellen in dem von uns vorrangig untersuchten Temperaturbereich Teg & 20000 K und nicht zu
niedrigen Werten von log g eine realistische Beschreibung photosphérischer Fliisse dar.

Bei grofien Werten von Teg (Tesr & 40000 K) ist ihre Verwendung nicht unproblematisch, da in
diesem Temperaturbereich das Hell-Kontinuum kurzwellenlingig von 228 A im Wind optisch
dick wird (siehe Kap. 8.3.3, S. 203).

Bei niedrigen Werten von log g ist es méglich, dafl dieses Atmosphérengitter oberhalb einer
bestimmten Temperatur Teg max nicht vollstdndig ist, da die entsprechenden Atmosphéren aus
Stabilitdtsgrunden nicht mehr berechnet werden kénnen (aufgrund des Strahlungsdruckes ist fiir
Tet > Teft,max die Aufrechterhaltung einer hydrostatischen Schichtung nicht mehr gew&hrleistet).
In solchen Fillen verwenden wir diejenigen Atmosphéren, die bei gegebener Effektivtemperatur
beim kleinstmoglichen Wert fiir log ¢ noch stabil sind. Diese Problematik tritt allerdings nur bei
sehr schnell rotierenden O-/B-Uberriesen auf (bei hohen Temperaturen am Pol und gleichzeitig
niedrigem log g), und die Verwendung der Atmosphéren fiir ein im Grunde genommen zu grofies
log g bedingt kleinskalige Unregelm&figkeit in der resultierenden Dichteschichtung des Windes.
Die globale Windstruktur ist davon allerdings nur unwesentlich betroffen. Zum gegenwéartigen
Zeitpunkt bieten die Kurucz-Atmosphiren die umfassendste Basis zur Modellierung photosphéri-
scher Fluiverteilungen, weshalb wir diesen (beziiglich der globalen Windstruktur marginalen)
Schwachpunkt akzeptieren.

8.2 1-D Windmodelle

Im ersten Schritt unserer Untersuchungen wurden fiir den betrachteten Sternparameter-Bereich
zahlreiche 1-D Modelle berechnet, insbesondere um die prinzipielle Konvergenz des Verfahrens
und die korrekte Implementierung der jeweils bestrahlenden (Kurucz-)Flufiverteilungen zu te-
sten. Die Ergebnisse dieser Voruntersuchungen lassen sich wie folgt zusammenfassen:

Unter Beachtung der in Kap. 6.3, 6.4.1, 6.4.2 diskutierten numerischen bzw. verfahrenstechni-
schen Aspekte (Anfangsbedingungen zur Zeit ¢ = 0, Randbedingungen) konvergieren die selbst-
konsistenten 1-D Modelle vom Prinzip genauso wie diejenigen mit globalen kcak, @, §, mit dem
einzigen Unterschied, daff die dazu benétigte physikalische Laufzeit (vom Modell abhdngig) um
einen Faktor 5...10 gréfer ist. Da sich nun auch kcak (7, 1), a(7,t) und §(7,¢) mit der Strémung
zeitlich entwickeln, kénnen sie erst dann auf ihren stationdren Wert konvergieren, wenn die
letzten Stérungen aus dem radial erfaiten Fitbereich (s. Kap. 8.1) advektiert worden sind.

Um Vertrauen in das neuentwickelte Verfahren zu gewinnen, vergleichen wir in Abb. 8.1 das
Ergebnis einer 1-D Simulation von R.-P. Kudritzki mit unseren Resultaten fiir einen B-Uber-
riesen. Wie man sieht, zeigt der radiale Verlauf von v, und der GréBe y = log [r?v, (dv,/dr)] in
beiden Rechnungen eine gute Ubereinstimmung. Gewisse Diskrepanzen erkliren sich dadurch,
daB die Anzahl der radialen Stiitzstellen in der Simulation von R.-P. Kudritzki 4300 (logarith-
misch zur Sternoberfliche konzentriert, was eine hohe Auflésung des subsonischen Bereiches
erlaubt) und in unserem Fall nur 256 betrug. Trotz des wesentlich gréberen Gitters liefert unse-
re Rechnung M = 4.71-1076 Mgyr~ und v, = 588 km s™!, was gut mit den Ergebnissen von
R.-P. Kudritzki (M = 4.95-107% Mgyr~!, ve, = 575 km s™1) iibereinstimmt.

Einen problematischen Fall stellen diinne Winde dar (M <1078 Mgyr~!). In diesem Fall ist
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Abbildung 8.1: Vergleich der Ergebnisse fiir ein 1-D Modell (B-Uberriese), gerechnet mit ZEUS-
2D (diese Arbeit) bzw. von R.-P. Kudritzki.

Sternparameter: Tog = 25000 K, R, = 40 R, logg = 2.75, Yge = 0.1 und Ig. = 0.1. Force
multiplier-Parameter (v. R.-P. Kudritzki berechnet; in beiden Simulationen identisch): kg =
0.274, ag = 0.394, oy = —0.071, d9 = 0.160, &, = 0.229, v = 0.023. physikalische Laufzeit (PP):
3:-10°s.

Links: radiales Geschwindigkeitsfeld v,; rechts: y = log [r?v, (dv,/dr)].

es moglich, dafl das in Kap. 4.5.6 vorgestellte Fitverfahren zur Bestimmung der selbstkonsisten-
ten koak, @, & nicht mehr eindeutige Lésungen liefert, wenn man den Fitbereich auf den durch
den diinnen Wind tatsichlich abgedeckten Werte-Bereich [10g #Smin, 108 tSmax] beschrinkt. ? Da
das zeitabhidngige Verfahren zur Lésung der hydrodynamischen Gleichungen nur eine gewisse
maximale Winddichte an der Basis (r = R.(0©)) erlaubt (vgl. Kap. 6.4.1, S. 134), ist man bei
diesen diinnen Winden a priori auf maximale Werte von log tgax & —3.5...— 4.5 beschrinkt.?

Um in diesem Fall einen zumindest qualitativ konsistenten Fit der kcak, @, & zu ermdglichen
und gleichzeitig die Stabilitit des Verfahrens zu gewidhrleisten, erweitern wir den durch die
momentanen hydrodynamischen Verhiltnisse tatsdchlich abgedeckten Bereich in logtg derart,
dafB tgmax &~ —2.0...— 1.5 ist und die entsprechenden force multiplier M in das Fitverfahren
fiir die Parameter kg, ag etc. miteinbezogen werden (vgl. die Darstellung auf S. 109). Dadurch

%In zwei aufeinanderfolgenden Zeitschritten kénnen die zwei nahezu (aber nicht véllig) identischen fiir den Fit
verwendeten Satze der force multiplier M zu verschiedenen ko, etc. filhren, und das numerische Verfahren kann
instabil werden. Ausfiihrliche Testrechnungen tber in allen Modellen erfafite Bereiche in log ts haben eindeutig
gezeigt, daf diese Problematik nur in duflerst diinnen Winden auftreten kann.

*Im Gegensatz zu unserer nichtstationiren Behandlung erlaubt das von R.-P. Kudritzki entwickelte Verfahren
zur Loésung der stationdren 1-D Windgleichungen, tiefer in die Photosphére zu rechnen und somit Orte im Wind bei
hoheren log ts zu berticksichtigen. In diesem Ansatz werden die kg, aq, etc. vor der Losung der hydrodynamischen
Gleichungen durch den einmaligen Fit der force multiplier iiber den gesamten durch logts, logn = log(ne -
10~'"' /W) maximal erfaBten Parameterbereich bestimmt.
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erlaubt das Verfahren eine numerisch stabile, qualitativ vertretbare Beschreibung auch solcher
Winde.

Bei Massenverlustraten in der GréBenordnung von M < 1079 Mgyr™!

ist das derzeitige
Fitverfahren fiir die force multiplier-Parameter nicht mehr geeignet, da die grofiten Linienstdrken
kr, ~ 107...10® betragen und demzufolge die force multiplier M fiir Werte von log s < —8in
einen gesittigten Maximalwert

erm 1 Fl/ — Q erm Fl/
M(ts):mhc 1 Z I/[/TL(l_e kLtb) _, U Z VLTL]CL (8.1)

C
LinienL Linien L

iibergehen. Dies fiihrt zu einer starken Anderung des Kriimmungsverhaltens von M (tg) im Uber-
gangsbereich zur Sdttigung, und das Fitverfahren, in das auch die force multiplier von gréfleren
logtg eingehen, liefert eine drastische Uberschitzung der Werte von a im Falle sehr diinner
Winde. (Der Fit liefert eine sehr gute Reproduktion Mparam der M (ts) im Bereich logts > —7
(dort ist die Funktion M (tg) nur schwach gekriimmt), aber bei noch kleineren logtg ergeben
sich zu grofe Mparam(ts).)

Eine Mdglichkeit, diese Problematik zu behandeln, wire es, den Fitbereich nur bis zu einem
bestimmten Minimalwert von logtg zu erstrecken und an diese Lésung den analytischen Grenz-
wert von M (¢,) fiir den optisch extrem diinnen Fall im AuBlenbereich des Windes anzuschlieBen.
Da allerdings diese sehr diinnen Winde mit den in Kap. 1.2, S. 6 erwihnten Unsicherheiten
beziiglich ihrer theoretischen Beschreibung behaftet sind, werden wir uns in den folgenden 2-D
Simulationen auf Winde beschrdnken, deren Massenverlustrate > 1078 Mgyr~! betrigt.

8.3 2-D Modelle

Von vorrangigem Interesse ist die Frage, inwieweit die Beriicksichtigung selbstkonsistenter force
multiplier-Parameter Konsequenzen fiir die Dichteschichtung und das Geschwindigkeitsfeld der
Winde heifler Sterne hat. Im Hinblick auf eine spitere Anwendung solcher Modelle zur Synthe-
se von H,-Linienprofilen und Infrarot- und Radio-Kontinua ist festzustellen, ob sich nun eine
Dichtekonzentration in der Aquatorebene oder iiber den Polen herausbildet und wie deutlich
sich der Dichtekontrast zwischen Pol und Aquator im Vergleich zu den in Kap. 7 diskutierten
Modellen mit globalen force multiplier-Parametern dndert.

Zu diesem Zweck konzentrieren wir uns (wie auch schon in den bisherigen Untersuchungen)
auf Modelle fiir B-Sterne (mit T.g = 20000 K) und fiir O-Uberriesen (mit Tog = 42000 K).
Um sowohl die Tonisationsstruktur im 2-D Wind als auch den Beitrag der einzelnen Elemente
(und ihrer verschiedenen lonisationsstufen) zur Linienstrahlungsbeschleunigung untersuchen zu
kénnen, haben wir die fiir den iiberspannten Parameterraum {Teffmnt, logts, logn, W} vor-
berechnete force multiplier-Tabelle (vgl. Kap. 4.5.3, S. 93) um einige weitere Gréflen erweitert,
ndmlich um die lonisationsbruchteile

fir=np/ne, k=1...30, j=1...9, (8.2)

(wobei ny, die Teilchenanzahldichte des k-ten Elements und n;j, diejenige der j-ten lonisationsstu-
fe des k-ten Elements bezeichnet) und um die Beitrige der Elemente und ihrer lonisationsstufen
zur Linienstrahlungsbeschleunigung. Die Lésung der hydrodynamischen Gleichungen liefert fiir
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jeden Ort 7 im Wind die lokalen Gréfien Teﬂ"cont710g tg,logn, W, anhand derer dann die loka-
len Tonisationsverhidltnisse f;; und deren Beitrdge zur Linienstrahlungsbeschleunigung auf der
vorgerechneten Tabelle interpoliert werden kénnen.

8.3.1 Modelle fiir B-Sternwinde

Im folgenden wollen wir anhand eines ausgesuchten B-Sternwind-Modelles prinzipielle Konse-
quenzen der Rotation auf die Windstruktur (bei unterschiedlich gew&hlter Beleuchtung) un-
tersuchen. Von besonderem Interesse sind dabei der lonisationsverlauf f;x(©,r) und der von
ihm unmittelbar bestimmte Beitrag der verschiedenen Elemente zur Linienstrahlungsbeschleu-
nigung. Da wir von einem optisch diinnen Kontinuum im Wind ausgehen, haben wir das Objekt
so gewihlt, dafl seine Massenverlustrate unterhalb desjenigen Wertes liegt, bei dem im betrachte-
ten Temperaturbereich (Teg = 20000 K) der Wind optisch dick im Lyman-Kontinuum (A < 911
A) wird. Andernfalls wire ein abruptes Ansteigen der Massenverlustrate fiir diejenigen Co-
Breiten © zu erwarten, bei denen (im unteren Windbereich) 1, > 1 gilt (Bistabilitatseffekt,
vgl. Kap. 1.3.2, S. 17 bzw. Kap. 8.4).
Wir wihlen das Modell B30-30 (sieche Tab. 7.1) mit T.g = 20000 K, R. = 30 Rg, M. = 30 Mg
und vpor = 0.85 verit,2—p = 290 km s7!. Bei diesem ist auf jeden Fall sichergestellt, dafl 7, < 1
(VO) gilt und die Annahme eines optisch diinnen Kontinuums gerechtfertigt erscheint. (In
Kap. 8.4 geben wir mit Gl. (8.3) einen approximativen Ausdruck fiir 71, an. Demzufolge be-
tragt m, fiir das Modell B30-30 am Pol m,(0°) = 0.42 und sinkt bis 71,(90°) = 0.04.)

An dieser Stelle sei angemerkt, dafi wir im weiteren auch fiir die B-Sternwinde die force
multiplier-Parameter kcak (7), @(7) und §(7) in genau der in Kap. 4.5.5 dargestellten Weise
bestimmen. Wie ein Vergleich theoretischer (anhand von 1-D Windmodellen berechneter) mit

aus der Beobachtung gewonnenen modifizierten Windimpulsen M’UOOR}/Q zeigt, kénnen die theo-
retischen Werte fiir die Windimpulse im Bereich der B-Uberriesen bis zu 1 dex iiber den beobach-
teten liegen. Dies liegt zum einen an Unsicherheiten in den beobachteten Sternparametern aber
auch an der eventuell noch unzureichenden theoretischen Beschreibung der Non-LTE-Physik.
FEine Mdglichkeit, diese Diskrepanz zu verringern, bietet eine von R. -P. Kudritzki vorgeschlage-
ne modifizierte Parametrisierung des force multipliers fiir den Temperaturbereich Teg < 20000
K (siehe Anhang A.4). Da allerdings noch nicht klar ist, wie dinn der Wind nun sein muf}, daf
diese Korrektur tatsdchlich zutreffend ist, werden wir sie nur in Kap. 8.4 auf ein exploratives
Ble]-Sternwind-Modell anwenden und in diesem Abschnitt die urspriingliche Parametrisierung
beibehalten.

Ziel dieser Studie ist auch in erster Linie das Verstindnis maximaler differentieller, d.h. von
der Co-Breite © abhdngender Effekte in schnell rotierenden Winden. Durch einen Vergleich der
2-D mit den 1-D Resultaten (insbesondere M, Uso bei ot = 0) sollten sich dann auch mégliche
globale Diskrepanzen abschitzen lassen.

8.3.1.1 Bestrahlung durch Kurucz-Fluf3verteilungen
Abb. 8.2 zeigt die Dichtestruktur und das radiale Geschwindigkeitsfeld des Modelles B30-30 bei

Bestrahlung durch Kurucz-Flufiverteilungen nach einer physikalischen Laufzeit von 2-10° s. Die
wichtigsten numerischen Daten dieses und weiterer Modelle sind in Tab. 8.1 aufgefiihrt.
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Modell L2 (2R,)  #2-(4Ry)  #(6Rp) FE(8Rp) | FE(1R.) f2(2R.) #2(4R.) FE(6R.) F2(8R.)
B10-7.5 11 20 21 23 13 28 36 40 38
B15-10 7.7 12 14 15 6.3 19 23 24 24
B15-15 9.1 18 19 20 3.1 26 33 37 38
B20-20 7.7 14 16 17 4.2 22 30 32 33
B30-30 (100) 1.5 1.4 1.4 1.6 0.97 1.7 1.4 1.6 1.4
B30-30 (200) 2.9 3.6 2.7 3.8 1.9 4.2 4.8 5.0 5.3
B30-30 (290) 8.3 13 15 15.4 5.3 22 24 28 29
B30-30 (290,P) 19 29 31.5 32 14 53 53 59 59
B45-30 6.0 7.2 9.2 9.3 7.3 16 14 16 18
B60-30 5.0 7.1 8.3 8.3 13 11 13 15 14
04-SG (250,P) 3.3 4.7 5.1 5.3 1.2 4.8 6.2 6.9 7.2
04-SG (350,P) 18 27 27 26 15.9 42.2 46.5 48.5 48
04-SG (250,T) 3.4 6.6 8.4 8.9 0.74* 4.9 8.7 11 11
Modell | Mot | M(0°,R) M(45°,Ry) M(90°,Ry) | M(0°,1.5 Ry) M (45°,1.5 Rp) M (90°,1.5 Ry)
B10-7.5 5.42-1072 | 1.53-107! 7.54-1072 4.63-107° 1.64- 107! 7.0-1072 8.46-107°
B15-10 2.15-107 | 5.72-107 2.87-107! 3.67-1072 6.38- 1071 2.84-1071 4.08-1072
B15-15 1.40-107! | 5.40-107Y 1.94-107' 1.34-1072 4.47-1071 1.83-107! 2.23-1072
B20-20 324.1071 | 745.107 4.42.107! 3.45.1072 1.04 4.21-1071! 5.16 - 1072
B30-30 (100) 1.11 1.52 8.56-1071 9.60-107! 1.44 1.12 9.75-1071
B30-30 (200) 1.07 1.61 1.18 6.52.107! 2.01 1.23 6.19.107!
B30-30 (290) 1.12 2.43 1.50 1.31-107¢ 3.63 1.48 1.84-107!
B30-30 (290,P) | 3.85-107% | 1.06-107' 5.10-1072  5.35-107° 1.15-1071 5.19-1072 5.02-107°
B45-30 7.80 18.5 8.66 9.53-107! 21.5 10.2 1.31
B60-30 34.2 78.1 40.1 11.3 84.6 43.7 9.1
04-SG (250,P) 3.90 5.55 3.62 3.0 6.16 4.52 2.44
04-SG (350,P) 4.44 9.27 5.08 1.18 10.2 5.72 0.94
04-SG (250,T) 9.7 15.3 4.15* 9.66 16.7 12.1 5.8
Modell | M(0°,6 Ry) M(45°,6 Ry) M(90°,6Rp) | Mip  vooi—p | min(ve) vee(0°) ve(45°) veo(90°)
B10-7.5 1.99.107! 6.65-1072 8.10-1072 | 6.03.1072 989 —33.9 833 788 793
B15-10 7.67-1071 2.63-1071 3.85-1072 | 2.20-107! 940 —36.5 820 724 604
B15-15 5.32-107! 1.61-107! 2.00-1072 |1.48-107' 1171 —50.8 1020 930 798
B20-20 1.24 3.68-107! 489.1072 |[3.30-107' 1197 —49.6 1048 918 710
B30-30 (100) 1.33 1.17 9.75.107! 1.15 1186 —21.6 1087 1163 1161
B30-30 (200) 2.42 1.24 5.88 - 107! 1.15 1186 —31.3 1081 1066 1012
B30-30 (290) 4.41 1.32 1.92-107! 1.15 1186 —50.1 1031 912 727
B30-30 (290,P) | 1.24-107! 4.92.1072 5.24-107° | 4.41-1072 2267 —48.2 1253 1448 1787
B45-30 28.7 9.06 1.78 6.23 917 —46.7 746 616 447
B60-30 111.6 39.8 9.89 16.8 925 —37.2 559 474 411
04-SG (250,P) 8.04 4.73 2.37 3.79 1993 —80.3 1515 1733 2419
04-SG (350,P) 14.3 5.48 1.20 3.79 1993 —92.2 1183 1490 2930
04-SG (250,T) 33.4 11.7 4.9 9.90 1205 —71.7 830 850 1076

Tabelle 8.1: Numerische Resultate der Simulationen fiir Windmodelle mit selbstkonsistenter Li-
nienstrahlungsbeschleunigung. Notation identisch zu derjenigen in Tab. 7.4; Massenverlustraten
in 107 Mgyr~!, Geschwindigkeiten in km s™'. v, (©) ist gleich v, (0,7 = rmax)- Mi_p, Vso,1-D'
Entsprechende Werte von 1-D Modellen mit vyt = 0 (weitere Parameter wie in Tab. 7.1).
Zahlen in Klammern (erste Spalte) geben vy in km s™! an. P/K: Beleuchtung durch Planck-
/Kurucz-Flufiverteilungen; T: Ti,g-Korrektur fiir O-Uberriesenwinde (siehe Text).
Durch kleinskalige Stérungen verfilschte Werte sind mit * gekennzeichnet.
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Wie man erkennt, ist die Windstruktur deutlich prolat, wobei der polare Dichtekontrast im
Wind mit r merklich zunimmt und bis r = 8 R, einen Wert von p,/peq & 15 erreicht. Der
Wind strémt am schnellsten iiber den Polen mit v.,(0°) &~ 1030 km s™! und am langsamsten in
der Aquatorebene mit V00 (90°) &2 730 km s™! und besitzt negative Polargeschwindigkeiten mit
einem Minimalwert vg min & —50 km s7h. (Auch fiir dieses Modell ist dv, /0O in den meisten
Windbereichen negativ, und in Analogie zu Gl. (4.58) gines ebenfalls.)

Vergleicht man dieses Verhalten mit demjenigen in sdmtlichen Modellen aus Kap. 7, bei de-
nen wir das Gravity Darkening, die nichtradialen Komponenten der Linienstrahlungsbeschleu-
nigung und globale kcak, o, § angenommen hatten, so folgt eine verstirkte Konzentration des
Windmaterials iiber den Polen und eine deutliche Ausdiinnung desselben um die Aquatorebene
herum.

Dieses Modell verdeutlicht, dal auch in der selbstkonsistenten Beschreibung des Windes kei-
ne Bildung einer Scheibe in der Aquatorebene erfolgt, sondern geradezu das Gegenteil.

Um einen Eindruck der Grofilenordnungen der resultierenden force multiplier-Parameter
bzw. der Qualitit des 2-D Fitverfahrens zu geben, zeigt Abb. 8.3 (oben) die Gréen kcax (0, ),
a(0,r) und §(©,r) im Wind und die force multiplier M(©,r), die sich anhand der lokalen
Werte von logt,, logn, W und Teﬁ‘7cont durch Interpolation auf der vorgerechneten Tabelle
ergeben (also die ,,tatsdchlichen” Werte von M, unten links) sowie die reproduzierten Werte
Mparam = 7 koag 7 (unten rechts).

Interessanterweise ist der polare Verlauf des force multipliers M bei konstantem r nicht
monoton. Wir werden im Laufe der weiteren Diskussion dieses Verhaltens erkldren und verweisen
diesbeziiglich auf S. 193.

Bei zahlreichen Testrechnungen machten wir die Feststellung, dafl die kcax und a kei-
ner zwingenden Systematik in dem Sinne folgen, daB ihr Verlauf von Pol zu Aquator unbe-
dingt monoton ist. So konnen beim radialen Fitverfahren verschieden breit gew&hlte Intervalle
[10g S min, 108 tSmax] (vgl. S. 109) durchaus einen Unterschied von circa 10% in den resultieren-
den Werten von kcak und a bedingen. Der aus dem Fit resultierende lokale 1-D force multiplier
Mparam ist davon allerdings weitgehend unberiihrt (fiir £, < 1 werden kleinere Werte von kcaxk
durch gréflere o kompensiert, und umgekehrt), vorausgesetzt man erstreckt den Fit nicht iiber
ein iibertrieben grofles Intervall [tsmin, fSmax)-

Der Parameter ¢ ergibt sich ebenfalls fast unabhingig von der Breite des Intervalls [logtsmin,
log tSmaX]'

Die aus dem Fitverfahren resultierenden kcak, @ und § entsprechen grofienordnungmifliig den-
jenigen Werten, die man im Hinblick auf detaillierte 1-D Non-LTE-Rechnungen fiir den betrach-
teten Temperaturbereich erwarten wiirde. Die Tatsache, dafi & seine grofiten Werte nahe der
Aquatorebene besitzt, sollte eine Folge des Verhaltens der meistbeitragenden Tonisationsstufen
von Eisen bei der dort herrschenden Temperatur Teg & 14500 ...17000 K sein (siehe dazu weiter
unten).

Puls et al. (1999, Pu99) ist es in einer grundlegenden Arbeit erstmals gelungen, die Abhidngig-
keit der kcak, o und & von der unterliegenden Linienstatistik fiir ezemplarische Situationen
quantitativ zu erkldren. Ein tiefergehendes Verstdndnis des soeben geschilderten Verhaltens von
kcax, o, & (noch dazu im 2-D Fall) wiirde sehr aufwendige Testrechnungen erfordern und sollte
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Abbildung 8.2: Dichte und radiales Geschwindigkeitsfeld des Modelles fiir den B-Sternwind (B30-
30, MVII) mit konsistenten force multiplier-Parametern. Die Pfeile zeigen die Polargeschwindig-
keiten mit einem minimalen Wert vg min & —50 km s7h.
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k_CAK ,alpha_CAK (delta_CAK.

0 1 2 3 4 5 6 0 1 2 3

0.44 0.46 0.48 0.50 0.52 0.54 0.56 0.50 0.52 0.54

CAK force multiplier CAK force multiplier

Abbildung 8.3: Oben: Fitparameter kcak, o, & fiir das Modell B30-30 bei Bestrahlung durch
Kurucz-Flulverteilungen.

Unten: Force multiplier fiir das Modell (B30-30, MVII, vot = 290 km s_l). Links: Anhand
der hydrodynamischen Variablen auf der vorgerechneten Tabelle interpolierter (,,tatsichlicher”)

force multiplier M (0, r); rechts: durch den Fit reproduzierte Werte Mparam(©, 7).
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gegebenenfalls Ziel einer weiterfithrenden Studie sein.

Im Rahmen dieser Arbeit beschrinken wir uns auf die Feststellung, daf das Fitverfahren (gemes-
sen an der Komplexitdt des unterliegenden Parameterraumes und seiner endlichen Auflésung)
eine sehr gute Reproduktion der tatéchlichen Werte von M durch Mparam = 70 koak £~ mit
maximalen Abweichungen von 5...10% liefert.

Beitrage zur Linienstrahlungsbeschleunigung und Ionisationsverldufe. Um die Mor-
phologie des Windes ndher zu verstehen, betrachten wir im folgenden den Beitrag der einzelnen
Elemente und ihrer lonisationsstufen zur Linienstrahlungsbeschleunigung und den Verlauf der
lonisationsstruktur f;;(©,r). Abb. 8.4 zeigt den radialen Verlauf des Beitrages der einzelnen
Elemente zur Linienstrahlungsbeschleunigung an verschiedenen Co-Breiten ©. In Analogie zu
unseren Untersuchungen in Kap. 4.5.2 tragen wir die durch Gl. (4.127) gegebene Gréfie Neg (die
als effektive Anzahl optisch dicker treibender Linien betrachtet werden kann) iiber die Ordnungs-
zahl Z und den Radius auf. Uber dem Pol (© = 1.5°) dominiert der Beitrag der Eisengruppe
(vor allem Eisen) sehr deutlich fiir alle r denjenigen der CNO-Gruppe und der Elemente Sili-
zium (Si, Z = 14), Phosphor (P, Z = 15) und Schwefel (S, Z = 16). Bei allen Elementen ist
Neg im sternnahen Bereich, wo die Dichte am gréfiten ist, maximal und nimmt bis auf eine
nennenswerte Ausnahme (Kohlenstoff (C, Z = 6) bei ® = 88.5°, Abb. 8.4, unten rechts) mit
steigendem r ab. Bei zunehmendem © verdndert sich das Verhiltnis des Beitrages verschiede-
ner Elemente im Aufienbereich des Windes und die (stets dominierende) Beschleunigung durch
Eisen nimmt im Vergleich zu derjenigen durch andere Spezies deutlich ab. Dieses globale Ver-
halten erklért sich durch den kombinierten Einflufl der mit r und © abnehmenden Winddichte
ne/W (vgl. Abb. 8.2, links) und der gleichzeitigen Zunahme der Effektivtemperatur des mittle-
ren Strahlungsfeldes Teﬁ‘7cont mit r bei © = 90° (vgl. Abb. 4.23: je weiter man sich vom Stern
entfernt, desto mehr tragen auch seine polnahen, heifleren Oberflichenelemente zum mittleren
Strahlungsfeld in (© = 90°, r) bei). Beides sind Effekte, die héhere Ionisationsstufen bevorzugen.
Da der wesentliche Beitrag von Eisen durch hunderttausende ungesittigte metastabile Linien
(Abb. 4.21) und derjenige der CNO-Gruppe durch einige wenige gesittigte Resonanzlinien (vor
allem im AufBlenbereich; vgl. Abb. 4.20) geliefert wird, resultiert im Vergleich zum Wind iiber den
Polen eine geringere Rolle von Eisen in der Aquatorebene. Der Wind ist dort diinner, und die
ungesdttigten metastabilen Linien beschleunigen weniger effizient als die starken Resonanzlinien.
(Wir betrachten dieses Verhalten weiter unten noch etwas genauer.)

In der Aquatorebene fallen zwei weitere Aspekte auf (sieche Abb. 8.4, unten rechts): Zum einen
ist vor allem der Beitrag von Eisen in Sternn&he deutlich gréfier als bei den anderen Co-Breiten
(man beachte den logarithmischen Mafistab!), und zum anderen steigt Neg fiir Kohlenstoff mit
zunehmendem Abstand vom Stern.

Der erste Punkt wird verstandlich, betrachtet man den polaren Ionisationsverlauf der beiden
meistbeitragenden Elemente Eisen und Kohlenstoff am Sternrand (Abb. 8.6, oben). Dieser ist
im wesentlichen durch das von Pol zu Aquator hin abnehmende mittlere Strahlungsfeld mit
Teft cont (0) ~ Ter(0) (fiir r ~ R«(0)) bestimmt. Im gesamten Wind ist Ferir die Hauptioni-
sationsstufe. Fiir ® — 90° steigt aber der Anteil an Fell deutlich an. Letzteres besitzt ein
reicheres Spektrum als Felil, was dazu fiihrt, da§ Feiit am heifilen Pol den Hauptbeitrag liefert,
aber Ferr diese Rolle am Aquator iibernimmt (vgl. Abb. 8.5, unten links, mit Abb. 8.5, unten
rechts). In der Summe iiber Neg(Fetr) und Neg(Ferin) ergibt sich ein deutlich gréBerer Wert von
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Abbildung 8.4: Beitrag der einzelnen Elemente zur
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Linienstrahlungsbeschleunigung im Modell
B30-30 bei Bestrahlung durch Kurucz-Flufiverteilungen fiir verschiedene Polarwinkel ©.
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~- 1.5 88.2

Abbildung 8.5: Beitrag einzelner lonisationsstufen der wichtigsten Elemente Kohlenstoff (oben),
Silizium (Mitte) und Eisen (unten) fiir das Modell B30-30 iiber dem Pol (links) bzw. in der
Aquatorebene (rechts) bei Beleuchtung durch Kurucz-Flufiverteilungen.
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Abbildung 8.6: Tonisationsbruchteile von Kohlenstoff (links) und Eisen (rechts) fiir das Modell
B30-30 bei Bestrahlung durch Kurucz-Fluiverteilungen fiir Radiuspunkte r/R.(©).
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Neg(Fe) am Aquator.

Der polare Verlauf der f;; der Nebenionisationsstufen ist nur in unmittelbarer Sternnihe so
stark variabel, wie die von oben nach unten verlaufende Sequenz in Abb. 8.6 zeigt: Je gréfer r
wird, desto weniger &ndern sich die f;; mit O, weil Teﬂ‘7cont im Auflenbereich des Windes nur
noch schwach von © abhidngt (vgl. Abb. 4.23).

Um das Verhalten von Neg fiir Kohlenstoff in der Aquatorebene niher zu beleuchten, zeigt
Abb. 8.5 den radialen Verlauf von Neg fiir die einzelnen lonisationsstufen der meistbeitragen-
den Elemente Kohlenstoff, Silizium und Eisen iiber dem Pol (links) bzw. in der Aquatorebene
(rechts). Uber dem Pol iiberwiegt in Sternnihe der Beitrag von Ci1 denjenigen von Crit und
nimmt mit steigendem r ab, wobei derjenige von CI1l immer gréfler wird. Das liegt daran, daf
C11 {iber ein reicheres Spektrum auch ungesdttigter Linien verfiigt, die vor allem im dichten Teil
des Windes beschleunigen. Entfernt man sich von Stern, so diinnt der Wind aus, und die star-
ken Resonanzlinen von Ciil gewinnen an Bedeutung (vgl. Abbott 1982 (Tab. 5)). In der Summe
steigt Neg fiir Kohlenstoff mit r an.

Betrachten wir den radialen lonisationsverlauf von Kohlenstoff iiber dem Pol (Abb. 8.7, oben
links), so ist in unmittelbarer Sternndhe Ci1 die Hauptionisationsstufe. Sehr bald iiberwiegt der
Anteil von Cii1, der im AufBlenbereich (1 — R, /r 2 0.7) wieder kleiner als derjenige von CiII ist.
Dieses nichtmonotone radiale Verhalten der f;; iiber dem Pol findet sich auch fiir Eisen (Abb. 8.7,
oben rechts) und erklirt sich wie folgt: In unmittelbarer Sternnihe ist die effektive Dichte ne/W
des Windes am gréfiten, was an sich niedrigere lonisationsstufen bevorzugt. Allerdings ist fiir
O = 0° dort die mittlere Effektivtemperatur Teﬂ"cont am grofiten (vgl. Abb. 4.23), was h&he-
re lonisationsstufen favorisiert. Fiir gr6fere r sinken sowohl die Dichte als auch Teff,conty und
die Balance dieser entgegengesetzten Effekte auf die lonisationsschichtung bestimmt die domi-
nierende zweier betrachteter lonisationsstufen (wobei weiter aufien n./W wesentlich konstanter
als in unmittelbarer Sternndhe ist). Die Nichtmonotonizitdt der f;;(r) ist fiir mittlere © we-
niger ausgeprigt (Abb. 8.7, zweite Zeile). Nahe bzw. in der Aquatorebene nimmt die Dichte
mit steigendem r ab, wihrend Teff,cont steigt (vgl. Abb. 4.23). Beide Effekte favorisieren héhere
lonisationsstufen, und die f;z(r) steigen oder sinken monoton mit zunehmendem r.

Die Tatsache, dafl am Pol der radiale Verlauf von Tefhcont demjenigen von n./W in Bezug auf
die Tonisation entgegenwirkt und diesen in der Aquatorebene unterstiitzt, erklirt auch die radiale
Nichtmonotonizitdt Neg(r) fiir Sitt und Ferr iiber dem Pol (Abb. 8.5, Mitte links, unten links)
bzw. das streng monotone Abfallen von Neg fiir Sitt und Ferr in der Aquatorebene (Abb. 8.5,
Mitte rechts, unten rechts): Aufgrund des rapiden Abfalles der effektiven Winddichte n./W sinkt
der Beitrag von Siit und Fer iiber dem Pol fiir (1 — R,(©)/r) < 0.5 und steigt fiir gréBere r
aufgrund der abnehmenden Effektivtemperatur des Strahlungsfeldes Teff,cont wieder an. In der
Aquatorebene dominieren am Sternrand Sitt bzw. Ferl deutlich die Beschleunigung ¢ e
sind im Auflenbereich fast bedeutungslos.

und

Obwohl global betrachtet im sternnahen Bereich Nog am Aquator gréBer als an den Polen ist,
resultiert dennoch ein diinner, langsamer Wind in der Aquatorebene und eine dichte, schnellere
Stromung {iber den Polen. Diese Morphologie erklidrt sich letztendlich durch die Abh&ngigkeit
des bestrahlenden Gesamtflusses von Tegcont und die Tatsache, dafl von polaren zu dquatoria-
len Breiten hin keine abrupten Uberginge zu niedrigeren lonisationsstufen auftreten. Letztere
kénnten aufgrund ihres reicheren Spektrums an treibenden Linien zu einem deutlichen erhthtem
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Abbildung 8.7: Tonisationsbruchteile von Kohlenstoff (links) und Eisen (rechts) fiir das Modell
B30-30 bei Bestrahlung durch Kurucz-Flufiverteilungen fiir verschiedene ©.
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Massenverlust fiihren. Einzig nennenswert in dieser Beziehung ist der Ubergang des Hauptbeitra-
ges von Ferit am Pol zu Fert am Aquator. Allerdings ist auch dort Ferrr die Hauptionisationsstufe
und wird zum Pol hin immer stdrker betont.

Die polwirts gerichtete Linienstrahlungsbeschleunigung gi"®® sorgt fiir eine Umverteilung
des Windmaterials hin zu den Polen und damit fiir eine zusétzliche Ausdiinnung des Windes in
der Aquatorebene.

Um den reinen Effekt des Gravity Darkening von demjenigen der nichtradialen Komponen-

ten ggnes, ggnes und ¢g&"* 7zu isolieren, haben wir auch ein Modell berechnet, das dem bisherigen

B30-30(MVII, KU) entspricht, wobei gines = glines — geont = () gesetzt wurde. In Abb. 8.8
sind Dichte und radiales Geschwindigkeitsfeld des resultierenden Windes dargestellt. Es zeigt
sich eine global prolate Windstruktur mit einer durch die Windkompression (mit einer maxi-
malen polaren Geschwindigkeit ve max ~ 45km s_l) erzeugten Scheibe in der Aquatorebene
(vgl. das Modell mit global konstanten kcak, o, § und Gravity Darkening in Abb. 7.14). Th-
re Ausstromgeschwindigkeit v, (90°) & 470 km s™! ist deutlich geringer als diejenige iiber den
Polen v,,(0°) &~ 1350 km s™'. Die wichtigsten numerischen Resultate sind in Tab. 8.2 zusam-
mengestellt.* Die Dichtekontraste peq/pp betragen maximal ~ 3 und zeigen keinen monotonen
radialen Verlauf, da die in Sternn&he dichtere Scheibe fiir gréflere r schneller ausdiinnt als der
Wind iiber den Polen.

Interessant ist bei diesem Modell der polare lonisationsverlauf von Eisen direkt am Stern-

rand (Abb. 8.9, rechts) und der Beitrag der einzelnen lonisationsstufen dieses Elementes in
der Aquatorebene (Abb. 8.9, links). Im Vergleich zum urspriinglichen Modell mit nichtradialer
Strahlungsbeschleunigung zeigt sich in der Tat aufgrund der Scheibe in der Aquatorebene dort
ein deutlich erhdhter Beitrag der Eisengruppe (vgl. Abb. 8.9, links, mit Abb. 8.4, unten rechts).
5 Der lonisationsverlauf von Feir allerdings ist durch die unterschiedliche Dichteschichtung nur
geringfiigig beeinfluit, wie der Vergleich von Abb. 8.9 (rechts) mit Abb. 8.7 (unten rechts) zeigt.
Der Anteil von Fell nimmt aufgrund der dichteren Scheibe etwas zu und derjenige von Ferv
entsprechend ab. Die Hauptionisationsstufe beibt allerdings Feril. Dieses Ergebnis verdeutlicht,
daf} die lonisationsverhéltnisse weit entscheidender durch die Temperaturverhéltnisse als durch
die Dichte bestimmt werden (vorausgesetzt, die Dichtekontraste betragen nicht mehrere Gréfien-
ordnungen, was hier nicht der Fall ist).
Ein Punkt, den wir im Sinne der Selbstkonsistenz bei unseren Modellen vernachldssigen, kénn-
te bei diesem Modell von Bedeutung sein: Die Erzeugung von Rontgenstrahlung am Schock,
der sich am Scheibenrand bildet. Das wiirde die lonisationsschichtung verdndern (insbesondere
beziiglich hoher Tonisationsstufen, vgl. Kap. 1.1, S. 3)).

Auf jeden Fall zeigt dieses Modell sehr eindrucksvoll die Bedeutung der nichtradialen Li-
nienstrahlungsbeschleunigung zur Bildung einer eindeutig prolaten Windstruktur auch in der
selbstkonsistenten Beschreibung. Beriicksichtigt man ggnes, so wird die polare positive Inerti-
albeschleunigung iiberkompensiert und die Windkompression (und damit die Scheibenbildung)

“Die numerische Simulation dieses Modelles erwies sich als nicht unproblematisch, da die Dichte in der Scheibe
in unmittelbarer Sternnihe so grof ist, daff ¢i"** gerade noch in der Lage ist, ein Zuriickfallen des Windmaterials
auf die Sternoberfliche zu vermeiden (im Gegensatz zum WCD-Modell, vgl. Kap. 7.2). Direkt am Sternrand ergibt
sich eine Riickstromung des Windmaterials auf die Sternoberfliche mit v, & —vsound.

5Die UnregelméafBligkeiten im radialen Verlauf von Neﬁ(Z , r) beruhen auf der Tatsache, dafl dieses Modell nur

fiir 10° s Laufzeit berechnet worden und noch nicht véllig auskonvergiert ist.
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Abbildung 8.8: Dichte und radiales Geschwindigkeitsfeld des Modelles fiir den B-Sternwind (B30-
30, MVII), bei dem ggnes = gg“es = g™ = 0 gesetzt sind. Die Pfeile zeigen die Polargeschwin-
digkeiten mit einem maximalen Wert vg max ~ 45 km s7h.
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Abbildung 8.9: Modell B30-30 mit gines = glines — geont —
Links: Neg(Z,r) in der Aquatorebene; rechts: Tonisationsverlauf fiir Eisen in der Aquatorebene.

p p p P e p p p
peq(ZR) 7E(4R,) peq(GR) FE(8R,) | FE(IR) FE(2R.) [E(AR)  [Z(6R.) [Z(8R.)

0.29 0.42 0.34 0.54 4.16 0.84 0.64 0.99 1.76

Miotal | M(0°,R.)  M(90° R.) | M(0°,6 R,) M(90°,6 R,) | max(ve) | v,(4Rp,0°)  veo(90°)
1.33 364  —165-10 " 2.73 1.72 45.4 1355 467

Tabelle 8.2: Numerische Resultate der Simulation fiir das selbstkonsistente Modell B30-30, bei
lines lines con

dem gg"® = gg"* = g&™ = 0 gesetzt sind. Notation identisch zu derjenigen in Tab. 7.4;
Massenverlustraten in 1076 M®yr_1, Geschwindigkeiten in km s*.

verhindert. Die azimutale Komponente ghnes sorgt vor allem in unmittelbarer Nihe der Aqua-

torebene fiir eine Abbremsung der differentiellen Rotation und damit auch eine Dampfung des
Kompressionseffektes.

In Kap. 8.4 zeigen wir, daf} sich im Fall einer abrupten Verdnderung der lonisationsverhilt-
nisse durchaus ein bistabiler Wind bilden kann, der in der Aquatorebene wesentlich dichter als
iiber den Polen ist.

Entwicklung der Windstruktur bei steigender Rotationsrate. Bisher haben wir das
Modell B30-30 bei einer extrem hohen Rotationsrate vpo; & 0.85 v¢p¢ untersucht, um die maximal
zu erwartenden differentiellen Effekte zwischen Pol und Aquator abschiitzen zu kénnen. Betrach-
tet man dagegen die in Tab. 8.1 aufgefiihrten Daten fiir die Modelle B30-30 (vpo¢ = 100 km s™*

bzw. vpo; = 200 km s_l), so zeigt sich bei vy = 100 km s~! nur ein unwesentlicher Dichtekon-
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trast pp/peq & 1.5, und auch die lokalen Massenverlustraten variieren nur um einen Faktor < 1.5.
Der Einflu der Rotation auf die polare Variation von v, (0) ist in diesem Fall marginal und
betrigt weniger als 100 km s™'. Eine deutlichere Konzentration des Windmaterials in Richtung
der Pole ergibt sich fiir v, = 200 km s™!, wobei Pp/peq Werte bis < 5 erreicht. Dieses Verhiilt-
nis liegt damit in der gleichen Gréfienordnung wie die Werte fiir Modelle mit globalen kcax,
a, § mit entsprechenden Rotationsraten vyot/verit & 0.6 ...0.7 (vgl. Tab. 7.6). Allerdings ist die
Differenz von ve,(0°) und v, (90°) immer noch klein (< 100 km s™').

Auffallend ist, daf} sich die oberflichenintegrierte Massenverlustrate bei allen
drei Rotationsraten kaum von ihrem Pendant fiir den nichtrotierenden Wind, M;_p,
unterscheidet. Aufgrund des Gravity Darkening kompensieren sich die Zu- bzw. Abnahme des
lokalen Massenflusses iiber dem Pol bzw. in der Aquatorebene nahezu vollstindig! Betrachtet
man die Ergebnisse fiir die anderen Windmodelle (Tab. 8.1), so betrigt auch fiir diese der
Unterschied zwischen M(vrot ~ 0.83...0.87) und Ml—D hochstens einen Faktor 2, wobei dieser
Maximalwert nur fiir den Uberriesen B60-30 erreicht wird. Fiir diesen ist I';_p = 0.41 und
bedingt einen iiberproportional starken Anstieg der Massenverlustrate iiber den Polen (vgl. die
Diskussion in Kap. 7.4).

Um die deutliche Zunahme der Rotationseffekte beim Ubergang VON Upot = 200 km s™! zu
Vrot = 290 km s™! verstindlich zu machen, zeigt Abb. 8.10 den polaren Verlauf der lonisations-
bruchteile von Eisen iiber dem Pol bzw. in der Aquatorebene und die zugehdrigen Beitrige von
Eisen zur Linienstrahlungsbeschleunigung.

Der Unterschied von Neg(Z,r) iiber den Polen und in der Aquatorebene ist weit weniger

ausgeprigt als bei vpor = 290 km s~! (vgl. Abb. 8.10, Mitte mit Abb. 8.4, links oben und rechts
unten). Auch fillt Neg fiir Kohlenstoff in der Aquatorebene monoton mit r ab. Nicht nur tiber
dem Pol, sondern ebenfalls in der Aquatorebene ist die Hiufigkeit von Fer viel geringer als sie es
bei vpot = 290 km s7! ist (vgl. Abb. 8.10, links oben mit Abb. 8.6, rechts oben). Deshalb stammt
bei allen Co-Breiten der Hauptbeitrag von Ferir (im Gegensatz zum Wind mit vy = 290 km s_l,
in dem in Aquatornihe Ferr dominiert). Des weiteren fillt die wesentlich schwiichere Nichtmo-
notonizitdt des Verlaufes von Neg(r) fiir Ferr iiber dem Pol auf (vgl. Abb. 8.10, links unten mit
Abb. 8.5, links unten).
Die im Vergleich zu v = 290km s™' weit geringere Bedeutung von Ferr liegt an der deut-
lich héheren Temperatur am Aquator (vgl. Tab. 7.2: Teg eq(vrot = 200 km s71) = 18146 K
bzw. Teff eq(Vrot = 290 km s_l) = 14605 K). Der Wind mit vpot = 200 km s7! ist bei weitem
nicht so asymmetrisch wie derjenige mit vy = 290 km s!, und der force multiplier M betrigt
bei © = 90° maximal < 25 (abb. 8.10, rechts oben) und nimmt von Pol zu Aquator monoton zu
(fiir veot = 290 km s~ Vist M < 80, vgl. Abb. 8.3, unten).

Nun verstehen wir auch das nichtmonotone Verhalten von M bei festem r nahe der kritischen
Geschwindigkeit in Abb. 8.3: Das anfdngliche Anwachsen erkldrt sich durch das deutliche Ab-
sinken der Winddichte (und damit von ¢,) mit ©. Nahe der Aquatorebene steigt Neg aufgrund
des zunehmenden Beitrages von Felll. Bei vt = 290 km s7!ist dieses polare Verhalten von Neg
weit stirker ausgeprigt als bei vy = 200 km s~!, wie Abb. 8.11 zeigt.
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Abbildung 8.10: Modell B30-30 bei vt = 200 km s~!. Oben: lonisationsverlauf von Eisen am
Sternrand (links); force multiplier M (0, r) (rechts). Mitte: Neg fiir alle Elemente iiber dem Pol

(links) bzw. in der Aquatorebene (rechts). Unten: Neg fiir Eisen iiber dem Pol (links); Neg fiir
Eisen in der Aquatorebene (rechts).
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Abbildung 8.11: Neg(©,Z) am Sternrand fiir Modell B30-30 (MVII) bei Bestrahlung durch

Kurucz-FluBlverteilungen. Links: vpo¢ = 200 km s1: rechts: vpor = 290 km s~ 1.

8.3.1.2 Beleuchtung durch Plancksch strahlende Sternoberfliche

Wie grofl der Einflufl der verwendeten spektralen Energieverteilung ist, veranschaulicht die fol-
gende Betrachtung des Modelles B30-30 bei Beleuchtung durch eine Plancksch strahlende Stern-
oberfliche. In Tab. 8.1 sind die numerischen Resultate dieser Simulation aufgefiihrt. Vergleicht
man die Daten dieses Modelles (MVII, PL) mit denjenigen bei Bestrahlung durch Kurucz-
FluBiverteilungen (MVII, KU), so ergeben sich folgende Unterschiede: Bei Planckscher Bestrah-
lung ist die Massenverlustrate M = 3.85- 1078 Mgyr~! um etwa einen Faktor 30 kleiner als bei
nicht-Planckscher Beleuchtung (M = 1.12-10~% Mgyr~!). Der Vergleich der Ionisationsverliufe
in Abb. 8.13 mit denjenigen in Abb. 8.6 bzw. 8.7 zeigt, dafl die Hauptionisationsstufen bei Planck-
scher Beleuchtung im allgemeinen um eins hoher liegen als im nicht-Planckschen Fall, was in
Ubereinstimmung mit den Resultaten der Untersuchung in Kap. 4.5.2 (siehe Abb. 4.17) steht.
Aufgrund der global héheren Hauptionisationsstufen ist im Modell (MVII,PL) die Gesamtzahl
der treibenden Linien und dadurch Neg kleiner, was die deutlich geringere Massenverlustrate
zur Folge hat.

Abb. 8.12 zeigt den Beitrag der einzelnen Elemente zur Beschleunigung {iber dem Pol bzw. in
der Aquatorebene. Das Hauptgewicht liegt nun nicht mehr auf Eisen, sondern auf der CNO-
Gruppe und den Elementen Silizium (Z = 14), Schwefel (Z = 16) und Argon (Z = 18). Dies
liegt im wesentlichen daran, daf die ungeséttigten Eisenlinien im wesentlich diinneren Wind nicht
mehr so effektiv beschleunigen kénnen wie im dichteren Wind des Modelles (B30-30, MVII, KU).
Nur in unmittelbarer Nihe des Sterns macht sich die grofie Dichte durch den {iberwiegenden
Beitrag von Eisen bemerkbar.

Uber dem Pol liefert Ciit den Hauptbeitrag (im Gegensatz zum Modell (MVII, KU), bei dem
C11 dominiert, vgl. Abb. 8.12, unten mit Abb. 8.5, oben).

Der nichtmonotone Verlauf von Neg(r) fiir Kohlenstoff bei ©® = 88.5° (Abb. 8.12, unten
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Abbildung 8.12: Modell B30-30 bei Beleuchtung durch Plancksch strahlende Sternoberfliche.
Oben: Beitrag zur Linienstrahlungsbeschleunigung Neg iiber Ordnungszahl 7 und Radius (1 —
R.(©)/r) iiber dem Pol (links) bzw. in der Aquatorebene (rechts).

Unten: Neg fiir die einzelnen lonisationsstufen von Kohlenstoff iiber dem Pol (links) bzw. in der
Aquatorebene (rechts).
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Abbildung 8.13: Modell B30-30 bei Planckscher Bestrahlung.
Oben: Polarer lonisationsverlauf von Kohlenstoff am Sternrand (links) bzw. bei r &~ 8.6 R.(O)
(rechts). Mitte: radialer Verlauf der lonisationsbruchteile f;; von Kohlenstoff (links) und Eisen

(rechts) iiber dem Pol.

Unten: f;; von Kohlenstoff (links) und Eisen (rechts) in der Aquatorebene.
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M (2Ry) SR(aRy) SR(6Ry) AE(8Ry) | S2(1R.) fR(2R.) SE(4R.) FE(6R.) FE(SR.)

3.37 4.91 5.20 5.37 2.25 8.37 8.73 9.59 10.1

Miotal | M(0°,R.)  M(90°, R.) | M(0°,6 Rpy) M(90°,6 Rp) | min(ve) | vee(0°) veo(90°)
1.47 2.56 0.200 3.76 0.54 —447 | 949 752

Tabelle 8.3: Numerische Resultate der Simulation fiir das Modell B30-30 mit globalen kcaxk, o, &
nach 2-10° s. Notation identisch zu derjenigen in Tab. 7.4; Massenverlustraten in 107 Mgyr~!,

Geschwindigkeiten in km s™!.

rechts) erkldrt sich fiir die lonisationsstufen Ciir und Crv in der gleichen Weise wie fiir Ci1 und
Cririm Modell (MVII, KU): Mit zunehmender Entfernung vom Stern nimmt Teff,cont und damit
der Anteil von C1v zu (siche Abb. 8.13, unten links) , so daBl auch diese lonisationstufe effektiv
7zu Neg beitragen kann.

Betrachten wir in Abb. 8.13 (oben links) den Verlauf der einzelnen lonisationsstufen von
Kohlenstoff am Sternrand, so fillt ein deutlicher polarer lTonisationsgradient von Civ auf, der
sich auch in einem merklich geringeren Beitrag von C1v zur Gesamtbeschleunigung in der Aqua-
torebene als iiber dem Pol auswirkt (vgl. Abb. 8.12 unten links mit unten rechts). Im Gegensatz
dazu gewinnt im Modell (MVII, KU) die Nebenionisationsstufe Fell des meistbeitragenden Ele-
mentes Eisen zur Aquatorebene hin in Sternnihe deutlich an Bedeutung (sieche Abb. 8.5, unten),
so dafB sich letztendlich ein geringerer Abfall des Beitrages des wichtigsten Elementes zu Neg von
Pol zum Aquator hin ergibt als im Modell (MVII, PL). Dadurch ist bei letzterem das Verhiltnis
Pp/ Peq groBer als bei Beleuchtung mit Kurucz-Fliissen.

Diese Diskrepanz macht sich selbst noch im AuBenbereich des Windes bemerkbar, wo die f;;
noch merklich deutlicher von © abhingen als im Modell (MVV, KU) (vgl. Abb. 8.13, oben rechts
mit Abb. 8.6, unten links).

8.3.1.3 Ein Vergleichsmodell mit mittleren globalen kcax, o, §

Am Schlufl dieses Abschnittes wollen wir noch auf ein Modell eingehen, das fiir die gleichen
Parameter wie die des Modelles B30-30 (vrot = 290 km s_l), aber mit globalen kcak, «, 6,
die geschitzte Mittelwerte aus Abb. 8.3 darstellen, berechnet worden ist. Wir w&hlen anhand
Abb. 8.3 (oben) die Parameter kcax = 0.50, @ = 0.54 und § = 0.10, die globalen Mittelwerten
der in dieser Abbildung gezeigten Paramter entsprechen. Die numerischen Resultate sind in
Tab. 8.3 aufgefiihrt.

Die Gesamtmassenverlustrate M = 1.47 - 1078 Mgyr~! entspricht in etwa derjenigen bei
selbstkonsistenter Rechnung (M =1.12-107% Mgyr~!), aber der Dichtekontrast p,/peq betrigt
nur etwa die Hélfte desjenigen im urspriinglichen Modell. Zwar machen sich bei einer Rechnung
mit globalen kcak, o, § auch die Effekte aufgrund der nichtradialen Strahlungsbeschleunigung
und des Gravity Darkening bemerkbar. Allerdings reagiert der Wind nicht auf lonisationsgra-
dienten (die aufgrund der Temperaturabhingigkeit in der polaren Richtung ausgeprigter als in
der radialen sind). Die in der selbstkonsistenten Beschreibung iiber dem Pol gegen- bzw. in der
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Aquatorebene miteinander wirkenden Effekte des radialen Verlaufs von Dichte und mittlerem
Strahlungsfeld auf die lonisationsstruktur sind letztendlich der Grund fiir die Ausbildung des
stirkeren Dichtekontrastes zwischen dem Wind iiber dem Pol und in der Aquatorebene.

Also verstirken die Non-LTE-Effekte im Fall eines optisch diinnen Kontinuums die prolate Struk-
tur im Vergleich zu Modellen mit konstanten kcak, o, d.

Streng genommen ist es nicht ganz korrekt, bei den im Vergleichsmodell verwendeten kcaxk, o, ¢
von ,,Mittelwerten” zu sprechen, da § unmittelbar am Aquator Werte bis & < 0.3 besitzt und im
iibrigen Wind in etwa 0.05...0.07 betriigt. Eine Uber- bzw. Unterschitzung dieses Parameters
im Vergleichsmodell wirkt sich auf die radiale Expansion und damit den reinen Windkompres-
sionseffekt aus, indem dieser iiber- bzw. unterschitzt werden kann. Das wiederum konnte das
Dichteverhiltnis peq/pp in diesem Modell verkleinern bzw. vergréBern. Allerdings scheint eine
Fehleinschidtzung der Mittelwerte, die eine Verdnderung in peq/pp um einen Faktor 2 zur Folge
hitte, sehr unwahrscheinlich.

Auf jeden Fall sorgen die oben beschriebenen Ionisationseffekte dafiir, daf am Aquator in einem
diinneren Wind mit wachsender Entfernung vom Stern stets h&here lonisationsstufen bevorzugt
werden. Diese werden fiir die Linienstrahlungsbeschleunigung so gut wie immer ein weniger rei-
ches Spektrum zur Verfiigung stellen als die niedrigeren Stufen. Am Pol dagegen werden mit
wachsendem Abstand von der Sternoberfliche niedrigere lonisationsstufen favorisiert, und die
Linienstrahlungsbeschleunigung ist lingere Zeit effizient als in der Aquatorebene.

Die einzige Ausnahme, die man sich in dieser Beziehung vorstellen kénnte, wire gegebenenfalls
durch den Ubergang von Ferll nach Ferv in der Aquatorebene gegeben, da Ferv ein extrem
reiches Spektrum besitzt. (Dabei ist auch noch von Bedeutung, ob der Ubergang zur héheren
Tonisationsstufe vor dem Punkt erfolgt, an dem sich die Massenverlustrate einstellt.) Allerdings
ist diese lonisationsstufe im Temperaturbereich von 20000 K nicht von Bedeutung.

In diesem Sinne kann davon ausgegangen werden, daf die selbstkonsistente Beschreibung gene-
rell die prolate Struktur verstirken sollte, vorausgesetzt, der Wind ist iiberall optisch diinn im
Lyman-Kontinuum.

8.3.2 Weitere B-Sternwind-Modelle

Nachdem wir im letzten Abschnitt die wesentlichen Konsequenzen der Rotation fiir die Morpho-
logie und lonisationsstruktur anhand eines exemplarischen B-Sternwindes differentiell studiert
haben, gehen wir nun auf die weiteren Windmodelle ndher ein. Im Hinblick auf die betr&cht-
lichen Rechenzeiten haben wir uns auf den B-Stern-Bereich beschrinkt und iiberstreichen alle
Leuchtkraftklassen im Temperaturbereich von 20000 K.

Abb. 8.14, 8.15 zeigen die Dichte, das radiale Geschwindigkeitsfeld und den force multiplier
M (t,) fiir die sechs Modelle B10-7.5, B15-10, B15-15, B20-20, B45-30 und B60-30. Die numeri-
schen Ergebnisse sind in Tab. 8.1 aufgefiihrt.

Das wohl wichtigste Ergebnis ist, daf} sich bei keinem dieser Modelle eine Konzentration des
Windmaterials zur Aquatorebene ergibt, sondern die Ausbildung einer verdichteten Strémung
iiber den Polen. Die prinzipielle Morphologie ist in allen sechs Objekten sehr &hnlich, da sie
alle etwa die gleiche Rotationsrate vpot/verit,2-p & 0.83...0.87 und damit einen entsprechenden
polaren Verlauf der Effektivtemperatur auf der Oberfliche besitzen. Die Absolutwerte des force
multipliers sinken naturgemif mit zunehmender Dichte des Windes.
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Abbildung 8.14: Dichte (oben), radiales Geschwindigkeitsfeld (Mitte) und force multiplier M
(unten) fiir weitere B-Sternwind-Modelle.
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Abbildung 8.15: Dichte (oben), radiales Geschwindigkeitsfeld (Mitte) und force multiplier M
(unten) fiir weitere B-Sternwind-Modelle.
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Modell ,(0°) m,(22°) m(45°) m(67°)  m(90°)
B10-7.5 (MVII) 0.04 0.03 0.02 0.01 0.005
B15-10 (MVII) 0.20 0.17 0.13 0.06 0.03
B15-15 (MVII) 0.07 0.043 0.035 0.009 0.009
B20-20 (MVII) 0.10 0.10 0.08 0.017 0.019

B30-30 (MVII,100) 0.15 0.13 0.085 0.085 0.09
B30-30 (MVIL,200)  0.21 0.17 0.16 0.11 0.09
B30-30 (MVII,290) 0.42 0.37 0.28 0.07 0.04
B30-30 (MVIL,P) 3.3-10"* 2.7-10* 1.3-107* 2.8-107° 7.2-107°
B59-35 (MVIIL)  0.087 0.11 0.96 12.2 152
B45-30 (MVII) 9.8 8.3 13.5 11.5 25.4
B60-30 (MVII) 119 89 96 93 61

Tabelle 8.4: Optische Tiefe im Lyman-Kontinuum 7y, nach Gl. (8.3) fiir die untersuchten B-
Sternwind-Modelle bei verschiedenen Co-Breiten ©. Fiir Modell B59-35 (MVIII) wurde eine
modifizierte force multiplier-Parametrisierung (Anhang A.4) und eine gleichférmig strahlende
Sternoberfliche (Tef(©) = 20000 K) angenommen.

Die Annahme eines optisch diinnen Kontinuums ist ab Modell B59-35 nicht mehr giiltig, da
nicht fiir alle Co-Breiten 1, < 1 gilt.

P: Plancksche Bestrahlung. Die Zahlen in Klammern geben die jeweiligen Rotationsraten vpq in

km s~! an. Alle anderen Sternparameter wie in Tab. 7.1 bzw. Tab. 7.2.

Die prolate Windstruktur ist in erster Linie durch das Gravity Darkening bedingt, das fiir
einen Massenverlust am Sternrand sorgt, der am Pol um einen Faktor 30...5 grofer als am Aqua-
tor ist (von Hauptreihensternen zu Superriesen hin abnehmend, was daran liegt, daf sich in den
diinneren Winden die polaren lonisationsgradienten der CNO-Gruppe so deutlich auf den Dich-
tekontrast auswirken; vgl. die Diskussion auf S. 198). Um diesen Trend zu verfolgen, haben wir
bewuBt auch Modelle fiir B-Uberriesen-Winde gerechnet, obwohl diese im unteren Windbereich
auf jeden Fall optisch dick im Lyman-Kontinuum sein sollten und unsere Non-LTE-Beschreibung
unter Annahme eines optisch diinnen Kontinuums an sich nicht mehr zutreffend ist. Diese Se-
quenz erlaubt uns aber eine qualitative Einschitzung des polaren Verlaufes von 11, und damit
eine Vorhersage, fiir welche Objekte der in Kap. 1.3.2 und 8.4 diskutierte Bistabilitdtseffekt von
Bedeutung sein konnte. In Tab. 8.4 ist der polare Verlauf der mit Gl. (8.3) (siche Kap. 8.4)
berechneten optischen Tiefe 7, im Lyman-Kontinuum fiir die verschiedenen B-Sternwinde auf-
gefiihrt.

Die Windendgeschwindigkeit nimmt in allen Modellen von Pol zu Aquator ab, auch fiir das
B-Uberriesen-Modell B60-30 mit I';_p = 0.41. Im Hinblick auf die Diskussion in Kap. 7.4 konnte
man fiir diesen Wind an sich eine Zunahme von v, mit © erwarten, aber bei diesem Objekt
ist im Gegensatz zum O-Uberriesen-Modell (vgl. Abb. 7.17) T noch nicht grof genug, um iiber
die Dichteabhingigkeit von gli"* das Verhalten von v, (©) umzukehren (vgl. die Diskussion in
Kap. 7.4, S. 168).

In nahezu allen Fillen weicht die oberflichenintegrierte Massenverlustrate M nur unwesent-
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lich vom 1-D Wert Ml_D fiir vt = 0 ab, da der zusidtzliche Massenverlust iiber den heifien
Polen fast ginzlich durch den reduzierten Massenstrom in der Aquatorebene kompensiert wird.
Eine Ausnahme bildet der Uberriese B60-30, fiir den ['y_p 0.41 betrdgt und deshalb zu einem
besonders starken Anstieg des Massenverlustes iiber dem Pol fiihrt, so daB insgesamt M um
einen Faktor ~ 2 gréBer als Ml—D ist.

8.3.3 Modell fiir einen O-Uberriesen-Wind

Wie in der Einleitung (Kap. 1.2) beschrieben, sind O-Uberriesen aufgrund ihrer hohen Leucht-
kraft von besonderer diagnostischer Bedeutung, insbesondere in Bezug auf die Eichung der
Windimpuls-Leuchtkraft-Relation (S. 4), weshalb wir auch fiir ein solches Objekt ein selbstkon-
sistentes Modell vorstellen méchten. Der Paradestern ¢ Puppis (O4 la(f)), dessen Parameter wir
fiir unser Modell annehmen, ist das am detailliertesten untersuchte Objekt dieses Spektraltyps
und erlaubt einen Vergleich unserer theoretischen Resultate mit beobachteten Windgréfien.

Optisch dickes Hell-Kontinuum. Bevor wir die numerischen 2-D Modelle diskutieren, miis-
sen wir auf ein Kernproblem der Non-LTE-Beschreibung der Winde von O-Uberriesen eingehen:
Kurzwellenlingig der Her-Kante bei 228 A wird das Kontinuum optisch dick. Beschreibt man
fiir diese Objekte die Bestrahlung durch eine Kurucz-FluBiverteilung, die fiir A < 228 A einen
deutlichen Abfall des Strahlungsflusses zeigt, liegen die Hauptionisationsstufen der wichtigsten
zur Linienstrahlungsbeschleunigung beitragenden Elemente um ein bis zwei Stufen unterhalb
derjenigen, die man tatsdchlich fiir ein optisch dickes Hell-Kontinuum erwarten wiirde. Dem-
zufolge werden die resultierenden force multiplier {iberschitzt, und die Massenverlustraten der
hydrodynamischen Modelle kénnen bis zu einem Faktor > 10 gréfler sein als diejenigen, die sich
bei Beleuchtung durch eine Plancksch strahlende Sternoberfliche ergeben. ¢ Dieses Verhalten
stellt im Vergleich zur Situation bei B-Sternen (optisch diinnes Lyman-Kontinuum) den geradezu
entgegengesetzten Fall dar!

Besonders bemerkenswert dabei ist, dafl der Anteil des Fluflbeitrages kurzwellenldngig von
228 A am Gesamitflup fiir T.g = 42000 K duBerst gering ist (H,(228 A)/Hl,maX = 1.8:107?), aber
trotzdem ausreicht, um die gesamte lonisationsstruktur und damit die Anzahl der zur Verfiigung
stehenden treibenden Linien drastisch zu verdndern

Ein Versuch, das soeben geschilderte Dilemma zu umgehen, liegt in der Anwendung ei-
ner aus detaillierten 1-D Non-LTE-Rechnungen abgeleiteten (empirischen) Korrektur: Fiir Wel-
lenldngen kleiner oder gleich der exakten Kantenwellenldnge (A < 228 A) setzen wir fiir die
Strahlungstemperatur in Gl. (4.115) Tiaqa = 0.8 Teg und in Gl. (4.115, 4.122) W = 1. Mit die-
sem Ansatz liefert die selbstkonsistente 1-D Rechnung einen Wind mit einer Massenverlustrate
Ml—D =9.90-107% Myyr~! und einer Endgeschwindigkeit Uso,1—D = 1205 km s71. Das heifit, der
Wind, dessen M in einer der Beobachtung entsprechenden Gréfienordnung liegt (Pu96 finden
M =5.90- 1075 Mgyr™!, voy = 2250 km s™'), wird im AuBenbereich nicht auf den beobachteten

6 Auch ist es nicht unproblematisch, den Wind mit geglitteten Kurucz-Fluiverteilungen zu bestrahlen, da durch
die Glittung der Tonisationskante die Strahlungstemperatur kurzwellenlingig von 228 A signifikant ansteigen
kann. Da die Ionisationsenergien der wichtigsten Ionen vielfach jenseits von 228 A liegen (so z.B. O — O1v
bei 225.64 A, Orv — OV bei 160.16 A, Ferv —» Fev bei 226.25 A), kann die resultierende lonisationsstruktur
durch Uberschitzung der Strahlungstemperatur véllig falsch sein.
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Wert beschleunigt. Das liegt daran, dafl die Hiufigkeit der dort wirksamen hohen Tonisationsstu-
fen v.a. der CNO-Gruppe auch mit dieser Niherung quantitativ nur unbefriedigend beschrieben
wird. Diese Diskrepanz erklidrt sich unter anderem durch die nicht vorhandene lonisation im
EUV durch Réntgenstrahlung.

Insgesamt betrachtet stellt die Non-LTE-Beschreibung von O-Uberriesen-Winden immer

noch eine Herausforderung an die Theorie dar, insbesondere, was die Rolle des optisch dicken
Her-Kontinuums betrifft. In den UV-Spektren von O-Uberriesen finden sich zahlreiche Linien
von Ferv, Fev, Civ, Ov, Ovi und Nv, die allesamt auf fiir diesen Spektraltyp an sich nicht zu
erwartende vorhandene hohe lonisationsstufen hinweisen (z.B. Haser 1995). Dieses Problem der
,,Superionisation” wurde von Pauldrach (1987) durch selbstkonsistente Non-LTE-Rechnungen
erstmals erfolgreich angegegangen (vgl. Kap. 1.1, S. 3). Wie diese Rechnungen gezeigt haben,
ist eine wesentliche Voraussetzung fiir die Existenz dieser hohen lonisationsstufen, dafl angereg-
te Niveaus durch Stofiprozesse bevolkert werden. Von diesen aus kann dann die lonisation der
jeweiligen Spezies durch Strahlung im EUV erfolgen. Die dazu bené&tigten starken Resonanzlini-
eniiberginge, die zur Population dieser Niveaus notwendig sind, beriicksichtigen wir allerdings
nicht in unserer vereinfachten Non-LTE-Beschreibung (vgl. Kap. 4.4.2, S. 78).
Im Auflenbereich des Windes bestimmt zusdtzlich auch die EUV-Strahlungskomponente des
Rontgenspektrums die Erzeugung hoher lonisationsstufen. Da die quantitativ korrekte Behand-
lung dieses Problems weit iiber den Rahmen dieser Arbeit hinausginge, beschrdnken wir uns
fiir die im folgenden présentierte 2-D Simulation auf ein Modell mit Planczksch strahlender
Sternoberfléche.

Abb. 8.16 zeigt Dichte und Geschwindigkeitsfeld des selbstkonsistent berechneten O-Uber-
riesen-Modelles (04, MVII) mit v, = 250km s™'. Auch fiir diesen Spektraltyp ergibt sich
eine prolate Dichtestruktur und (in Ubereinstimmung mit dem Modell mit konstanten kcax,
a, §) ein radiales Geschwindigkeitsfeld, dessen Endgeschwindigkeit v.,(©) von Pol zu Aquator
zunimmt. Letzteres ist eine Folge der Dichteabhingigkeit der Linienstrahlungsbeschleunigung
g}jnes (vgl. Kap. 7.4). Die Polargeschwindigkeit vg ist negativ mit einem Minimalwert ve min &
—80 km s™'. Wie bei allen anderen 2-D Windmodellen weicht auch bei diesem die oberflichen-
integrierte Massenverlustrate M = 3.90 - 107 ]\4@}/1"_1 nur unwesentlich von MI—D = 3.79 -
1076 Mgyr~! ab.

Selbst beim Modell mit vy = 350 km s™! ergibt sich mit M = 4.44 - 107 2\4@}/1'_1 ein sehr
dhnlicher Wert (vgl. Tab. 8.1).

Da wir anhand des Modelles B30-30 bereits sehr ausfiihrlich die verschiedenen Effekte der
Rotation auf die lTonisationsstruktur und den Beitrag der einzelnen lonisationsstufen verschie-
dener Elemente zur Linienstrahlungsbeschleunigung eingegangen sind, stellen wir fiir dieses O-
Uberriesen-Windmodell nur die wichtigsten Ergebnisse graphisch dar.

Abb. 8.17 (oben) zeigt die Grofie Neg fiir die einzelnen Elemente iiber dem Pol bzw. in der
Aquatorebene. Im Gegensatz zu den betrachteten B-Sternwinden ist Eisen nur in Sternniihe das
am meisten beschleunigende Element. Fiir grofilere r ist Eisen in diesem Wind (obwohl er eine
nicht unbetrichtliche Massenverlustrate besitzt) nicht mehr von Bedeutung. Der grundsitzli-
che Unterschied zu den dichteren B-Stern-Winden ist die Dominanz der CNO-Gruppe und der
Elemente Schwefel (Z = 16), Argon (Z = 18) und Calcium (Z = 20) im AuBenbereich des
Windes.

Im Gegensatz zur Linienstrahlungsbeschleunigung im Temperaturbereich [15000 K, 25000
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Abbildung 8.16: Dichte und radiales Geschwindigkeitsfeld des Modelles fiir den O-Uberriesen-

wind (O4, MVII) mit konsistenten force multiplier-Parametern. Die Pfeile zeigen die Polarge-

schwindigkeiten mit einem minimalen Wert vg min & —80 km s7h.
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Abbildung 8.17: Oben: Neg fiir das Modell O4 bei Planckscher Bestrahlung iiber dem Pol (links)
bzw. in der Aquatorebene (rechts). Mitte und unten: lonisationsverlauf von Eisen und Sauerstoff.
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K], deren Eigenschaften wir in Kap. 4.5.2 untersucht haben, tragen bei Teg = 38000 . ..45000
K nicht die metastabilen Linien der Eisengruppe, sondern die starken Resonanzlinieniibergdnge
vor allem der CNO-Gruppe mafigeblich zur Beschleunigung des Windes bei. Der Beitrag der
drei Liniengruppen (Resonanz-, metastabile und angeregte Uberginge, vgl. Kap. 4.4.3, S. 79)
ist in Abb. 8.18 dargestellt. Beachtet man den logarithmischen Mafistab, so erkennt man die
Dominanz der Resonanzlinien iiber weite Bereiche des Windes. Nur in unmittelbarer Sternndhe
iiberwiegen die extrem zahlreichen (ungesittigten) metastabilen Linien. Die angeregten Linien
sind noch von untergeordneter Bedeutung, obwohl ab etwa 40000 K das Strahlungsfeld in der
Lage ist, die entsprechenden Niveaus zu bevélkern. Diese Tatsache spiegelt sich im gréfleren
Beitrag dieser Liniengruppe iiber dem Pol wieder (vgl. Abb. 8.18 unten links mit unten rechts).

Die kontinuierlich verlaufende Windstruktur la8t (wie im Fall der B-Sterne) auf keine abrup-
ten Uberginge in den Hauptionisationsstufen im Wind schlieBen. Abb. 8.17 (Mitte und unten)
zeigt exemplarisch die polaren lonisationsverliufe von Eisen und Sauerstoff an zwei verschiede-
nen Radiuspunkten im Wind. Interessanterweise ist bei allen © direkt am Sternrand Oiv die
Hauptionisationsstufe und Ov bei R.(©)/r ~ 2. Wie eine Inspektion des radialen Verlaufes der
fjx dieses Elementes ergibt, beginnt iiber dem Pol Ov bei r > 1.05 R, zu iiberwiegen (d.h. ein
reiner Dichteeffekt) und bleibt dann die Hauptionisationsstufe. Am Aquator geschieht dies erst
ab r & 1.25R.q (dort betrigt Teff,cont ~ 38000 K, weshalb sich der Abfall in der Dichte erst
weiter auBen im Wind auf die Hauptionisationsstufe auswirkt.) 7

Direkt am Sternrand ist bei ® = 0° Fevi und am Aquator Fev die dominierende Stufe, was
auch den Anstieg von Neg fiir Eisen bei © = 90° im Vergleich zum Pol erkldrt (vgl. Abb. 8.17
oben links mit oben rechts), da Fev ein reicheres Spektrum als Fevr besitzt.

8.4 B[e]-Sternwinde

Die Winde von Ble]-Sternen stellen ein physikalisch sehr interessantes Phinomen dar, da sie
eine Scheibe in der Aquatorebene besitzen sollten (vgl. Kap. 1.3.1, S. 14). In Kap. 1.3.2,S. 17
sind wir bereits auf ihren moglichen Ursprung, den Bistabilititsmechanismus, eingegangen. An
dieser Stelle wollen wir erstmals ein ezploratives Modell fiir einen Ble]-Sternwind vorstellen. Bei
allen bisherigen Modellen waren wir von einem optisch diinnen Kontinuum ausgegangen. Diese
Naherung soll nun aufgegeben und das Modell in folgender einfacher Weise erweitert werden:

Da sich das lonisationsgleichgewicht von Wasserstoff aufgrund der lonisation vom bzw. der
Rekombination zum Grundzustand einstellt, d.h. vom Quadrat der Dichte abhingt, 148t sich
die optische Tiefe im Lyman-Kontinuum (integriert von oo bis zum sonischen Punkt rg) durch
eine von Lamers & Pauldrach (1991, LP91) anhand der Resultate eindimensionaler Non-LTE-
Rechnungen angegebene Fitformel parametrisieren:

& 1.6- 102 M2 2 (R./Re) ™2 fu(11) , (8.3)

mit M in Mgyr~!, v in km s™! und der von der Strahlungstemperatur 77, im Lymankontinuum

"Um die Darstellung im Rahmen zu halten, sei an dieser Stelle nur erwéhnt, daB die Uberprﬁfung des radialen
Verhaltens der f;x ein dhnliches Bild ergibt, wie wir es anhand des Beispiels B30-30 ausfiihrlich diskutiert haben
(vgl. Kap. 8.3.1.1, S. 184).
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Abbildung 8.18: Beitrag der drei Liniengruppen (von oben nach unten: Resonanz-, metastabile
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Abbildung 8.19: Bistabilitdtseffekt bei einem B-Stern (Teg = 18000 K, log g = 2.50, R, = 20 Rg,
Voo = 500 km s~', 8 = 1; 1-D Non-LTE-Rechnung von J. Puls).

Links: Abfall des ionisierenden Flusses kurzwellenlingig der Lyman-Kante bei Zunahme der op-
tischen Tiefe 71, im Lyman-Kontinuum. Durchgezogen: M=1.0-10"° Mgyr~!; punktiert: M =
2.5-1076 Mgyr~1; strichpunktiert: M =312-10"6 Mgyr~1; strichliert: M =5.0-10"° Mgyr~!.
Rechts: Einsetzen des Bistabilititseffektes bei zunehmender Rotationsrate = w/werie und ver-
schiedenen Co-Breiten © (weis fiir eine sphirische Sternoberfliche) gemif der Skalierungsformel
von LP91, Gl. 7: Je grofer  (strichliert: 2 = 0.9, punktiert: 2 = 0.7, durchgezogen: Q = 0.5),
desto eher wird bei immer kleineren Werten von © die kritische optische Tiefe 71,= 1 erreicht.
Bei dieser Rechnung wurde das Gravity Darkening vernachldssigt und der in Gl. (7) von LP91
filschlicherweise verwendete Term cos 3 durch cos? 3 ersetzt.

(11, ~ 0.65 Ter) abhdngigen Funktion fi:
log fi,(T1,) = —7.150 log(71,/10*) + 0.905 [log(71,/10%)]*. (8.4)

Laut Angabe von LP91 wird log f1, im Bereich von 10000 K < 71, < 30000 K in dieser N&herung
auf 10% genau reproduziert. Somit hidngt 71, sehr stark von der Temperatur ab, und steigt
beispielsweise um einen Faktor 7, wenn 71, von 20000 K auf 15000 K abfillt.

Wird nun der Wind optisch dick im Lyman-Kontinuum, so erfolgt eine drastische Redu-
zierung des ionisierenden Flusses F, fir A < 911 A, da die Photonen bereits unterhalb des
sonischen Punktes durch die gebunden-frei Uberginge des optisch dicken Kontinuums abge-
blockt werden. Abb. 8.19 zeigt das Verhalten des Flusses bei verschiedenen optischen Tiefen
im Lyman-Kontinuum und das Einsetzen des Bistabilitdtseffektes bei einem rotierenden Stern
(Deformation der Sternoberfliche vernachlissigt).

Ein exploratives Modell fiir einen B[e]-Sternwind. Im folgenden stellen wir ein explorati-
ves Modell fiir einen B[e]-Sternwind vor. Fiir die selbstkonsistenten Modelle mit optisch diinnem
Lyman-Kontinuum (MVII) folgt aus Gl. (8.3), da (abgesehen von den extremen Uberriesen,
bei denen 71, > 1(VO) gilt) 1, vom Aquator zu den Polen hin anwdichst. (siche Tab. 8.4). Somit
ist an sich gar nicht mit einer Scheibe in der Aquatorebene zu rechnen! Wie bereits erwihnt,
hdngt 71, in der 1-D Fitformel von LP91 duflerst empfindlich von der Temperatur und damit
vom Gravity Darkening ab und kénnte gegebenenfalls zu einer Uberschiitzung der tatsichlichen
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physikalischen Verhiltnisse fiihren. In erster Linie sind wir daran interessiert, ob es zum einen
iiberhaupt moglich ist, die physikalisch extreme Situation einer bei einer bestimmten Breite ab-
rupt einsetzenden Scheibe stabil zu simulieren, und zum anderen, wie stark sich in solch einem
Fall die lonisationseffekte im Wind auf die resultierende hydrodynamische Struktur und den
Massenverlust in der Scheibe auswirken. Deshalb beriicksichtigen wir konsistent die Deformati-

on der Sternoberfliche durch die Rotation, die Pseudobeschleunigungen (ggseudo, grpse"do)

die nichtradialen Komponenten der Linienstrahlungsbeschleunigung (ggnes, ggnes), vernachlissi-
gen aber das Gravity Darkening und gehen von einer gleichférmig strahlenden Sternoberfliche
aus. Die Berechnung der 2-D Thomson-Streuung erfolgt iiber Gl. (4.96), mit Teg(©) = 20000 K
(VO).

Beziiglich des Einflusses des Gravity Darkening findet sich bei Owocki et al. (1997) eine analy-
tische Abschdtzung des Dichtekontrastes p(©)/p(© = 0°) bei einem Wind, fiir den eine polare
Variation in o von o = 2/3 (iiber dem Pol) und @ = 0.5 (in der Aquatorebene) angenommen
wird. Diese Abschitzung liefert einen deutlichen Anstieg des Massenverlustes zur Aquatorebe-
ne hin, der eventuell ausreichen kénnte, den Effekt des gemiB F ~ T.g* skalierenden Abfall
des Strahlungsflusses in Aquatornihe zu iiberkompensieren. Allerdings stellt sich die Frage, ob
die Temperaturabhingigkeit f(71,) iiberhaupt eine quantitativ vertretbare Niherung darstellt.
Insgesamt betrachtet ist diese Problematik noch weitgehend unverstanden.

Da wir derzeit noch nicht in der Lage sind, in unserer 2-D Beschreibung ein optisch dickes
Kontinuum quantitativ korrekt zu beriicksichtigen, verwenden wir fiir die Simulation des dra-
stischen FluBabfalls fiir A < 911 A den einfachstméglichen Ansatz fiir die Bestrahlung des
Windmaterials am Ort (0, r) in Abhédngigkeit von 7,(0, R.(0)):

sowie

Trad(T eff cont (©,7),v) mm,(0) < 1 optisch diinnes Lyman-Kontinuum
Trad(1078F, [Teft cont (©,7)]) 70(©) > 1 optisch dickes Lyman-Kontinuum
(8.5)

Die Bestimmung von 7y, erfolgt hierbei iiber Gl. (8.3). Die eingehenden Gréfien sind jeweils
die lokale Massenverlustrate M(0, R.(©)) = 47 R2(0)po(0)v:(0) und die breitenabhiingige
Endgeschwindigkeit v, (©), womit wir den Wind l4ngs eines radialen Strahls bei konstantem ©
als quasi-eindimensional betrachten.
Diese Ndherung ist aus folgendem Grund vertretbar: Wenn das Lyman-Kontinuum bereits um
den sonischen Punkt herum optisch dick wird (wovon in diesem Fall anhand der Ergebnisse von 1-
D Non-LTE-Rechnungen ausgegangen werden kann), werden durch die gebunden-frei-Uberginge
die ionisierenden Photonen kurzwellenlingig von 911 A fast vollstindig abgeblockt, so daB im
Wind die entsprechenden Strahlungstemperaturen nur noch etwa ~ 5000 K betragen. Der Fluf}
langwellenlingig von 911 A (der bei 20000 K etwa 98% des Gesamtflusses der entsprechenden
Modellatmosphidre ausmacht) bestrahlt dann das schwécher ionisierte Windmaterial, das iiber
ein wesentlich reicheres Spektrum an treibenden Linien verfiigt. Dadurch sollte sich eine deutlich
héhere Massenverlustrate einstellen.
Obwohl dieser Ansatz sehr einfach ist, erlaubt er uns einen ersten Schritt in Richtung Simulation
des B[e]-Phdnomens.

Wir wihlen fiir unsere Simulation das B-Uberriesen-Modell B59-45 mit Teg = 20000 K,
R. =59 R, M, = 35 Mg (weitere Parameter wie in Tab. 7.1 und 7.2) und einer Rotationsge-
schwindigkeit vpor = 0.9 Ve = 200 km s7!. Dieses Modell entspricht dem von LP91 verwendeten.

Im ersten Schritt wurde ein auskonvergiertes Modell dieses Windes fiir v.o¢ = 200 km s~!un-

Trad(®7 r, V) = {
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F(2Ry)  FE(ARp) FE(6Ry) | fZ(1R.) FE(2R.) [E(4R.) JFE(6R.)

72.6 21.4 41.6 47.0 21.5 9.29 14.9

Miotal | M(0°,R.)  M(90°, R.) | M(0°,4 R,) M(90°,4 R,) | min(ve) | v,(4Rp,0°) v, (4Rp,90°)

131 3.5 257 8.7 117 —97.0 713 545

Tabelle 8.5: Numerische Resultate der Simulation fiir das Ble]-Sternwind-Modell nach 10° s.
Notation identisch zu derjenigen in Tab. 7.4; Massenverlustraten in 107 Mg yr—!, Geschwindig-

keiten in km s~!.

ter Annahme eines optisch diinnen Lyman-Kontinuums berechnet. Um zu gewihrleisten, dafl der
theoretische Windimpuls Mo, R}/Q dieses Objektes in der gleichen Gréfienordnung des fiir diesen
Spektraltyp beobachteten liegt, verwenden wir fiir diesen speziellen Fall die von R.-P. Kudritzki
vorgeschlagene, modifizierte force multiplier-Parametrisierung kg — ko(1 — o) (sieche Anhang
A.4). Damit ergibt sich eine oberflichenintegrierte Massenverlustrate M =88-10"° Mgyr™t,
die beobachteten Werten polarer Massenverlustraten von Ble]-Uberriesen entspricht (vgl. Zick-
graf et al. 1986, Zickgraf 1999). Der Ubergang 71, > 1 erfolgt bei © ~ 46°, wobei am Pol 71,(0°)
~ 0.087 und am Aquator 71,(90°) &~ 152 betrigt (vgl. Tab. 8.4).

Startet man nun eine numerische 2-D Simulation mit der durch Gl. (8.5) gegebenen modifi-

zierten Bestrahlung, wobei das soeben beschriebene Modell als Startbedingung bei ¢ = 0 eingeht,
so ergibt sich nach einer Laufzeit von 108 s der in Abb. 8.20 dargestellte Wind. Tats#ichlich findet
man eine bistabile Lésung, deren wesentliche Merkmale in Tab. 8.5 zusammengefafit sind.
Die Verhiltnisse der lokalen Massenverlustraten M(90°)/M(0°) bewegen sich zwischen ~ 70
(am Sternrand) und ~ 13 (bei r = 4 R,), wobei der zweite Wert durch die sich in den Abb. 8.21
(fiks Neg) iiber dem Pol zeigende Stérung kontaminiert ist. Entscheidend ist der Wert am Stern-
rand, der eine gute qualitative Ubereinstimmung mit Abschitzungen anhand semiempirischer
Modelle (Zickgraf et al. 1986, LP91) zeigt. Beziiglich der Endgeschwindigkeiten in beiden Wind-
zonen kann noch keine klare Aussage getroffen werden, da sich der Wind noch nicht lange genug
entwickelt hat und unser Ansatz beziiglich der prinzipiellen Konstanz des Offnungswinkels der
Scheibe noch mit einem weiter unten erérterten Problem behaftet ist. Die zu erwartenden Werte
fiir v, (©) lassen sich mit Hilfe von 1-D Simulationen abschétzen: Fiir ein optisch diinnes Lyman-
Kontinuum ergibt sich mit vt = 0 ein Wind mit v,, = 785 km s~ und M = 3.43-107° ZMer_l7
und fiir ein optisch dickes Lyman-Kontinuum erhalten wir fiir v,o¢ = 200 km s™! die Lésung
Voo = 740km s™' und M = 9.78 . 107> Mgyr~!. Diesen mehr oder weniger identischen Endge-
schwindigkeiten sollte aber keine zu grofie Bedeutung beigemessen werden, da die Beschreibung
des optisch dicken Lyman-Kontinuums beziiglich der lonisationsschichtung im &ufieren Windbe-
reich sicherlich nicht adiquat ist.

Fiir dieses Modell erfordert die Stabilisierung der Strémung am Stern eine Modifikation der in
Kap. 6.3.2 beschriebenen Randbedingungen. Da sich in unmittelbarer Nihe des Sterns die phy-
sikalischen Eigenschaften der Strémung am Ubergang vom Wind in die Scheibe abrupt dndern
und man a priori nicht wei}, bei welcher Breite dies geschieht, ist es so gut wie ausgeschlossen,
einen geeigneten Verlauf der Basisdichte p(©,r = R.(0©),t > 0) zu ,,erraten”, fiir den die Stabi-
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Abbildung 8.20: Dichte und radiales Geschwindigkeitsfeld des Modelles fiir einen B[e]-Sternwind
(B59-35, MVIII) mit konsistenten force multiplier-Parametern; isotherme Sternoberfliche mit
Ter = 20000 K. Momentaufnahme nach 10° s physikalischer Laufzeit (ausgehend von einem
auskonvergierten 2-D Windmodell fiir ein optisch diinnes Lyman-Kontinuum). Die Pfeile zeigen
die Polargeschwindigkeiten mit einem minimalen Wert vg min &~ —100 km s7!
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litdt der Stromung im unteren Windbereich iiber die gesamte Laufzeit hinweg garantiert ist. Aus
diesem Grund lassen wir eine Adaption der (an sich zeitlich fixierten) Basisdichte pg(©) an die
Stromung zu: Ist die Ausstrémgeschwindigkeit am Sternrand, v o, groBer als 0.95 vgound (kleiner
als 0.05 vsound), 0 wird pg pro Zeitschritt um einen Betrag Apg ~ 0.001 pg angehoben (gesenkt).
Aus Stabilitdtsgriinden geschieht dies nur bis zu einem bestimmten Maximal- bzw. Minimalwert,
der anhand exemplarischer 1-D Simulationen unter Verwendung unterschiedlicher force multi-
plier-Sitze (berechnet mit der/ohne die Korrektur fiir ein optisch dickes Lyman-Kontinuum) fiir
den zu erwartenden Scheiben- bzw. Windbereich abgeschitzt werden kann.

Auf diese Weise kann gewdhrleistet werden, da an allen Co-Breiten © |v; 0| < vsound gilt,
ohne da am Rand gravierende Stérungen der Strémung entstehen. Nur am unmittelbaren Uber-
gang vom Wind in die Scheibe machen sich am Sternrand Scherungen im radialen Geschwindig-
keitsfeld bemerkbar, und die Strémung erféhrt dort eine Irritation.

Ionisationsverldufe und Beitrage zur Linienstrahlungsbeschleunigung. In Abb. 8.21
(unten) sind die Beitrdge der einzelnen Elemente zur Linienstrahlungsbeschleunigung Neg iiber
dem Pol (oben links) bzw. in der Aquatorebene (oben rechts) fiir alle Elemente gegen r auf-
getragen. Ungeachtet der noch deutlichen Stérung der Strémung im Auflenbereich des Windes
bei © = 1.5° (die sich in dem abrupten Anstieg von Neg(r) bei 1 — R,(0°)/r 2 0.7 bemerkbar
macht) ist Neg in der Aquatorebene deutlich gréfer als iiber den Polen. In beiden Fillen ist
Eisen das dominierende Element, weshalb Abb. 8.21 (Mitte) die zugehorigen Werte von Neg fiir
die einzelnen lonisationsstufen darstellt. Dabei zeigt sich, daff bei © = 1.5° der Beitrag zu Neg
fast ausschliefilich von Felil und bei ® = 88.5° von Fell mit seinem viel reicheren Spektrum
stammt. In Abb. 8.21 (unten) sind die Verldufe der lonisationsbruchteile von Eisen fiir den Pol
bzw. die Aquatorebene aufgetragen. Die Hauptionisationsstufe iiber dem Pol ist Ferit und in der
Aquatorebene Feil, was das soeben geschilderte Verhalten von N.g(0) verstindlich macht.

In der Tat ist es also durchaus mdglich, daf§ sich im Fall starker breitenabhidngiger Un-
terschiede in der lonisationsstruktur ein bistabiler Wind bildet, dessen Massenverlust in der
Aquatorebene weit groBer als iiber den Polen ist. Allerdings zwingen wir in dieser Simulation
dem Wind diese Bistabilitit iiber die separat fiir jede Breite angewendete und néherungsweise
nur fir 1-D Modelle giiltige Gleichung (8.3) quasi auf. In Gl. (8.3) geht sowohl der Massenverlust
M (©) als auch die Windendgeschwindigkeit v, = vo0 () ein. Diese Annahme ist problematisch,
da v, (0) von der polaren Umverteilung des Windmaterials abhdngt und man strenggenommen
den Wind léngs eines radialen Strahles (fiir ® = const.) nicht als 1-D Wind betrachten darf
(vgl. z.B. die Diskussion auf S. 168). Das polare Geschwindigkeitsfeld ist weiterhin polwirts
gerichtet, und die Scheibengrenze verlduft nicht exakt radial. Sobald bei einer festen Co-Breite
O v, (0O) einen Grenzwert unterschreitet, liefert Gl. (8.3) fiir diese Co-Breite ein 7, > 1, und die
dichte Komponente des Windes weitet sich aufgrund des plétzlichen Anstiegs der force multiplier
M (0, r) auf. (Vom Prinzip her kénnte man diesen (kiinstlichen) runaway-Effekt dadurch unter-
binden, dafi man 71, entweder fiir die jeweilige Breite ©® durch exakte Integration gewinnt oder —
in unserem vereinfachten Ansatz — nur noch von einer gewissen mittleren, breitenunabhdngigen
Endgeschwindigkeit und dem lokalen Massenverlust M (©) abhingen li8t.)

Ungeachtet der quantitativen Unsicherheiten, mit denen unsere stark vereinfachte Beschrei-
bung des optisch dicken Lyman-Kontinuums behaftet ist, zeigt unsere explorative Simulation
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Abbildung 8.21: Oben: Ng fiir den B[e]-Sternwind iiber Ordnungszahl Z und Radius (1 —
R.(©)/r) iiber dem Pol (links) bzw. in der Aquatorebene (rechts).

Mitte: Neg fiir die einzelnen lonisationsstufen von Eisen iiber dem Pol (links) bzw. in der Aqua-
torebene (rechts).
Unten: Tonisationsverlauf von Eisen iiber dem Pol (links) und in der Aquatorebene (rechts).
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auf jeden Fall eines: Mit Hilfe des neuentwickelten Codes ist es vom technischen Standpunkt aus
gesehen maoglich, Ble]-Scheibenwinde zweidimensional stabil zu simulieren.

Die ersten hier vorgestellten Resultate zeigen, dafl die Bistabilitdt solcher Winde, sollte sie sta-
bil sein, tatsdchlich Unterschiede in der lokalen Massenverlustrate um einen Faktor 20...80 zur
Folge haben kann.

Das als nichstes zu l6sende Problem ist, eine differenzierte breiten- und radiusabhingige Be-
schreibung der optischen Tiefe 71, zu finden, in die die radiale Abhdngigkeit der Strahlungstem-
peratur und der Massenverlustrate eingeht.

Dabei kénnte sich gegebenenfalls die starke Temperaturabhingigkeit von 7, in Gl. (8.3) als
fragwiirdige Naherung herausstellen. Beziiglich dieses letzten Punktes ist das oben erwihnte
Ergebnis aus Kap. 8.3, daf} alle selbstkonsistente Modelle mit Gravity Darkening ein Anwachsen
von 71, vom Aquator hin zu den Polen zeigen, von Bedeutung. Sollte dies korrekt sein, so wiire
die Ausbildung eines extrem dichten Windes iiber den Polen zu erwarten, was wiederum im
volligen Gegensatz zur Interpretation der Beobachtung stiinde.

Letztendlich hidngt die Beantwortung dieser Fragestellung sehr empfindlich davon ab, inwie-
weit die optische Tiefe im Lyman-Kontinuum mit der photosphérischen Strahlungstemperatur
variiert.

8.5 Zusammenfassung

Die Untersuchungen iiber den Einflufi der Rotation auf die zweidimensionale Windstruktur un-
ter Annahme selbstkonsistenter force multiplier-Parameter liefern folgende Ergebnisse:

Wie 1-D Simulationen zeigen, konvergiert das selbstkonsistente Verfahren in gleicher Weise

wie dasjenige, das konstante kcaxk, @, & voraussetzt, mit dem Unterschied, dafi die Konvergenz-
zeiten um einen Faktor 5...10 gréfier sein kénnen. Ein Vergleich der mit unserem Verfahren
berechneten 1-D Lésung fiir einen B-Uberriesen-Wind mit der von R.-P. Kudritzki mit einem
unabhingigen stationiren Code gefundenen zeigt eine gute Ubereinstimmung.
Bei Massenverlustraten M < 1079Mgyr~! ist zum einen das momentane Verfahren fiir quanti-
tativ korrekte Berechnungen nicht mehr geeignet und zum anderen fraglich, ob die Einkompo-
nentenbeschreibung des Windes iiberhaupt noch zutreffend ist. Deshalb haben wir uns bei den
2-D Simulationen auf Winde mit M 2 1078 Mgyr~! beschrinkt. Bei diesen Rechnungen gibt die
gewihlte Parametrisierung des force multipliers M (0O, r) diesen — gemessen an der Komplexitit
der Problemstellung — in sehr befriedigender Qualitit auf 5...10% genau wieder.

Das Ziel der Untersuchungen in diesem Kapitel war die Abschdtzung maximaler differenti-
eller, d.h. von der Co-Breite © abhdngender Effekte in schnell rotierenden Winden. Dafiir ha-
ben wir ein exemplarisches Modell (B30-30), bei dem das Lyman-Kontinuum als optisch diinn
betrachtet werden kann, unter verschiedenen Bedingungen analysiert und eine Sequenz von B-
Sternwind-Modellen berechnet. Die selbstkonsistente Rechnung ergibt fiir alle betrachteten Fille
eine prolate Windstruktur.

Der global bestimmende Effekt ist das Gravity Darkening, das bei bestimmten Modellen iiber
den Polen eine im Vergleich zur Aquatorebene um bis zu einem Faktor 30 groBere Massenverlu-
strate bedingen kann.
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Die eindeutig prolate Struktur ist das Ergebnis der zusitzlichen nichtradialen Komponenten der
Linienstrahlungs- und Kontinuumsbeschleunigung. Diese verhindern die Windkompression und
beschleunigen den Wind auf polare Strémungsgeschwindigkeiten vg &~ —40...— 80 km s™!.

Im Fall nicht zu diinner B-Sternwinde (M > 107" Mgyr™') ergeben sich dabei Dichtekontraste
zwischen dem Wind iiber den Polen und demjenigen in der Aquatorebene von Pp/Peq < 15. Das
Verhiltnis pp/peq wichst mit der Rotationsrate und nimmt von diinnen (M > 107® Mgyr™!,
Peq/Pp < 20...30) zu dichten Winden (B-Uberriesen, M > 107 Mayr™!, pp/peq S 5) ab. Ge-
nerell gilt, daB die sich zwischen Pol und Aquatorebene ausbildenden Kontraste umso stirker
sind, je ndher der Stern an seiner kritischen Rate vy rotiert.

Vernachldssigt man die nichtradialen Komponenten der Strahlungsbeschleunigung, so ergibt sich
ein groBskalig prolater Wind mit einer gemiBigt komprimierten Scheibe in der Aquatorebene
(fiir unser exemplarisches Modell (B30-30) ergeben sich Dichtekontraste py,/peq 2 0.25).
Berechnet man ein Modell mit zu (B30-30) identischen Sternparametern, bei dem aber glo-
bale kcax, o und § angenommen werden, die geschitzte Mittelwerte der kcak (0, 1), @(©,r),
5(0,r) von (B30-30) sind, so folgt ein ungefdhr nur halb so groBer polarer Dichtekontrast wie
im urspriinglichen Modell. Also hat die selbstkonsistente Parametrisierung eine Verstirkung der
Konzentration des Windmaterials tiber den Polen zur Folge. Dies ist eine generelle Folge weiter
unten zusammengefafter lonisationseffekte.

Betrachtet man den Beitrag der einzelnen Elemente zur Linienstrahlungsbeschleunigung, so
bestimmt in den dichteren B-Sternwinden Eisen die Beschleunigung, wobei seine (stets deutlich
dominierende) Rolle im Vergleich zur CNO-Gruppe vom Pol zur Aquatorebene hin abnimmt,
da der Wind bei konstantem r mit zunehmender Co-Breite © diinner wird und die metastabilen
Linien nicht mehr so effektiv beschleunigen wie im dichteren Wind iiber den Polen. Bei Be-
leuchtung durch Kurucz-Flufiverteilungen liefert Feiil den gr68ten Anteil. Im Fall sehr schneller
Rotation (vrot 2 0.85 Verit) 18t es auch moglich, daB Ferr diese Rolle in den kiihlsten dquatorna-
hen Regionen (mit einer Effektivtemperatur des mittleren Strahlungsfeldes Teff,cont ~ 15000 K)
iibernimmt.

Der radiale lonisationsverlauf im Wind wird iiber dem Pol durch den Dichteabfall bzw. das
Absinken von Teff,cont mit 7 bestimmt, d.h. durch zwei Effekte die die lonisationsstruktur ent-
gegengesetzt beeinflussen. Deshalb zeigen sich in allen betrachteten Modellen nichtmonotone
radiale lonisationsverldufe f;;(r) und in Folge dessen Beitrdge der entsprechenden lonisations-
stufen, die in unmittelbarer Sternndhe mit r ab- und fiir gréfere r wieder zunehmen.

In der Aquatorebene ergiinzen sich die mit r abfallende Dichte bzw. Temperatur, und die fix(r)
verlaufen monoton mit r.

Nimmt man anstatt der Beleuchtung durch Kurucz-FluBverteilungen eine Plancksche Be-
strahlung an, so liegen die Hauptionisationsstufen der entscheidenden Elemente mindestens eine
Stufe iiber der urspriinglichen. Dadurch gewinnt der Beitrag der CNO-Gruppe an Bedeutung,
und der Dichtekontrast pp/peq nimmt im Vergleich zum Wind mit nicht-Planckscher Bestrah-
lung zu. Letzterer resultiert im Modell B30-30(PL) aus der Abnahme des Beitrages der Ne-
benionisationsstufe C111 zum Hauptbeitrag von CI1 in der Nihe des kiihleren Aquators. Bei
Planckscher Bestrahlung machen sich auch Temperaturunterschiede deutlicher in den polaren
lonisationsverldufen bemerkbar als bei Beleuchtung durch Kurucz-Flufiverteilungen, wobei der
Wind wesentlich diinner ist.
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Im Fall von O-Uberriesenwinden haben wir uns auf die Diskussion eines Modelles mit Planck-

scher Bestrahlung beschrinkt, da die andernfalls notwendige Behandlung des optisch dicken
Her-Kontinuums (kurzwellenlingig von 228 A) ein erhebliches Problem darstellt.
Bei diesen Spektraltyp beschleunigen vor allem die starken Resonanzlinien der CNO-Gruppe
den Wind in weiten Bereichen. Nur in Sternndhe {iberwiegt die Bedeutung der zahlreichen
ungesittigten metastabilen Linien vor allem von Eisen. Sowohl die Massenverlustrate M =
3.90 - 107 Mgyr~! als auch die Windendgeschwindigkeiten am Pol v, (0°) = 1515km s™*
und in der Aquatorebene v,,(90°) = 2419km s~' liegen im Bereich der beobachteten Werte
(M = 5.90-107% Mgyr~", ve, = 2250 km s™'). Bei diesem Objekt macht sich in der Zunahme
VON Ve (O) bei groferen O die 2-D Thomson-Beschleunigung bemerkbar.

Berziiglich des Einflusses der Rotation auf globale Figenschaften, wie die Massenverlustrate M
und die mittlere Windendgeschwindigkeit vy, ist das wichtigste Ergebnis, daB M auch bei sehr
hohen Rotationsraten vpo; < 0.85 veri¢ nur um maximal 10.. .20% von ihrem 1-D Wert MI—D
abweicht (eine Ausnahme bilden Uberriesenwinde, bei denen aufgrund der hohen Thomson-
Streuung M bis zu einem Faktor 2 grofer als M;_p sein kann). Der durch das Gravity Darke-
ning bedingte erhéhte Massenverlust iiber den Polen wird durch seine Absenkung am Aquator
nahezu vollig kompensiert. Da unter Annahme eines optisch diinnen Kontinuums nur gemdfig-
te lonisationseffekte im Wind auftreten und das Gravity Darkening-Gesetz die Erhaltung der
Gesamtleuchtkraft des Sterns unter der Rotation impliziert, 148t das Ergebnis, dafi auch die
oberflichenintegrierte Massenverlustrate unter der Rotation weitgehend erhalten bleibt, plausi-
bel erscheinen.

Die Windendgeschwindigkeiten in den Modellen mit prolater Dichtestruktur nimmt von Pol zu
Aquator etwas ab, aber es zeigt sich keinesfalls eine so signifikante Diskrepanz wie z.B. im ex-
tremen Windkompressionsmodell mit global konstanten kcak, o, § (Kap. 4.1).

Das abschlieflend vorgestellte explorative Model eines Ble]-Windes zeigt, da§ wir im Prin-
zip in der Lage sind, bistabile Winde numerisch stabil zu simulieren. Im Fall einer gleichférmig
strahlenden Sternoberfliche wird das Lyman-Kontinuum am Aquator optisch dick, und es bil-
det sich tatsichlich eine wesentlich dichtere Windkomponente in der Aquatorebene aus. Deren
Massenverlustrate ist um einen Faktor ~ 70 grofier ist als diejenige des Windes iiber den Polen.
Wiirde man allerdings das Gravity Darkening mitberiicksichtigen, so kénnte sich aufgrund der
grofleren optischen Tiefe im Lyman-Kontinnum 71, an den Polen dort eine dichte Windkompo-
nente entwickeln.

Letztendlich hdngt aber die Beantwortung dieser Frage von der (Strahlungs-) Temperaturabhéngig-
keit von 11, ab, die noch eingehend untersucht werden muf.

Abschlieflend 148t sich feststellen, daf fiir eine quantitativ verldBliche Beschreibung der Struk-
tur zweidimensionaler Winde die Beriicksichtigung selbstkonsistenter force multiplier-Parameter
angebracht erscheint. An Pol und Aquator addieren sich in unterschiedlicher Art und Weise
Effekte von Temperatur- und Dichteverlauf mit zunehmender Entfernung vom Stern auf die lo-
nisationsschichtung. Letztere bestimmt die Verteilung der zur Linienstrahlungsbeschleunigung
zur Verfiigung stehenden Opzititen, was dber die reinen Rotationseffekte, die auch bei globa-
len force multiplier-Parametern wirksam sind, hinaus zu einer zusdtzlichen Ortsabhingigkeit der
Linienstrahlungsbeschleunigung fiihrt.
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9

Einflufl der Rotation auf die
H,-Linienprofilbildung

In diesem Kapitel diskutieren wir die méglichen Konsequenzen der Rotation auf die H,-Emission
von Winden heifler Sterne, die einen wichtigen Indikator fiir den stellaren Massenverlust darstellt
(vel. Kap. 1.2, S. 6).

Wie in der Einleitung erwihnt, lieferten die in diesem Kapitel vorgestellten Untersuchungen ur-
spriinglich die Motivation fiir die in den vorangegangenen Kapiteln beschriebenen detaillierten
strahlungshydrodynamischen Simulationen und sind diesen vorausgegangen. Der Inhalt dieses
Kapitels ist bereits verdffentlicht (Petrenz & Puls 1996), weshalb wir in vorliegender Arbeit
vorwiegend technische Aspekte in gestraffter Form darstellen. Wir beschrinken uns in folgender
Studie auf ein exemplarisches 2-D Windmodell, ndmlich das analytische Windkompressions-
modell (Kap. 4.1). Dieses 1d8t sich auf einen breiten Parameterbereich bei einer im Vergleich

zu detaillierten hydrodynamischen Simulationen verschwindend geringen Rechenzeit anwenden
(Rechenzeit fiir ein Windmodell circa 20 CPUs).

In erster Linie soll diese Untersuchung der Klarung prinzipieller Effekte dienen und eine
qualitative Abschitzung des Fehlers erlauben, der sich bei Bestimmung von M aus der H,-
Emission ergibt, analysiert man rotierende Winde mit dem konventionellen 1-D Ansatz.

Dazu wollen wir wie folgt vorgehen: In Kap. 9.1 stellen wir die wichtigsten Eigenschaften der
H,-Linie zusammen und in Kap. 9.3 gehen wir auf den Linienbildungsprozef} ein. Kap. 9.4 stellt
grundlegende Effekte vor, die fiir die H,-Emission aufgrund der Rotation zu erwarten sind.

9.1 Die H,-Linie

9.1.0.1 Annahmen und Vereinfachungen fiir den Strahlungstransport

Bei der Behandlung des H,-Linienbildungsprozesses verwenden wir folgende Niherungen:

- Da wir vorrangig an der reinen H,-Linienentstehung interessiert sind, vernachlissigen wir
in folgender Studie den Herl-Blend' bei 6560 A. Diese Annahme ist fiir Sterne mit nied-
rigem Heliumgehalt Yy vertretbar, aber fiir h6here Werte von Yj, ist sie problematisch,
da der Beitrag des Blends zur Linenbreite und zum Absolutwert der Aquivalentbreite an
Bedeutung gewinnt. Fiir quantitative Analysen ist der Blend mitzuberiicksichtigen, da die
Werte des Non-LTE departure- Koeffizienten (d.h. des Koeffizienten, der die Abweichung
vom LTE ausdriickt, s.u.) fiir das obere Niveau sehr grof§ sein und zu einer verstirkten
Herr-Emission fithren kénnen (vgl. Pu96). Um aber im ersten Schritt die verschiedenen
Effekte der stellaren Rotation in transparenter Weise voneinander trennen zu konnen,

Unter einem blend versteht man die teilweise Uberlagerung einer bestimmten Linie durch eine benachbarte,
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behandeln wir vorerst nur die reine Wasserstoff-Komponente. In der letztendlichen quan-
titativen Anwendung ist diese Niherung aufzugeben.

- Wir betrachten das Kontinuum im Frequenzbereich der Balmer-Linie als optisch diinn,
was fiir O-Sterne eine gute N&dherung darstellt (vgl. Kap. 3.1.2). Die photosphirischen
Kontinua und entsprechenden Absorptionsprofile werden einem Gitter planparalleler Non-
LTE-Modellfliisse entnommen (von A. Herrero zur Verfiigung gestellt), wobei wir die He-
Komponente kiinstlich entfernt haben.

- Der Strahlungstransport wird in der verallgemeinerten 3-D Sobolevndherung (Kap. 4.2.2
und Anhang A.1) behandelt. Diese Vereinfachung sollte keine wesentlichen Fehler verur-
sachen, da bei nicht zu starken Winden (M < 107° Mgyr™') nur der Linienkern von der
Emission aus dem subsonischen Windbereich beeinflufit wird, und reduziert die bené&tigte
Rechenzeit erheblich.

9.1.0.2 Optische Tiefe

In der Sobolev-N&herung gilt fiir die optische Tiefe

78 (7, ) = _Cpn)
S |d(77) /di|’

wobei C' die physikalischen Parameter des H, (3 — 2)-Uberganges absorbiert und durch

1+ Yige I1e .94 1.
C'=6.60-102°7T73/2 x (1—I——|—47HYHH)2 X |:b2(7“) exp (3; 5) — b3(r) exp ( ;53>] (9.2)

gegeben ist. Die Herleitung dieses Ausdruckes erfolgt iiber die Anwendung der Saha-Boltzmann-
Gleichung unter Annahme der optischen Tiefe in Sobolev-Ndherung, wobei Abweichungen vom
LTE erlaubt werden (siche z.B. Petrenz 1994 (2.1.3.2); vgl. Leitherer 1988).

T, ist die Elektronen-Temperatur in 10* K, und by, b3 bezeichnen die non-LTE departure-
Koeffizienten. Letztere folgen aus einer Analyse des Besetzungszahlen-Verlaufes des unteren (n;)
und oberen (n,) Niveaus unter Anwendung von ,,unified model atmospheres” (vgl. Kap. 1.1,
S. 3). n; und n, sind dabei als Funktion der Radialgeschwindigkeit v, parametrisiert (siehe
Pu96, Gl. 45). Die departure-Koeffizienten entsprechen dabei einer renormierten konstanten
Elektronentemperatur T, = 0.75 Teg.

(9.1)

Genaugenommen gilt diese Parametrisierung als Funktion von v, (r) nur fiir rein radial expan-
dierende, sphirisch-symmetrische 1-D Winde. Dennoch verwenden wir sie auch fiir differentiell
rotierende Winde mit einer 2-D Dichteschichtung, da zum gegenwértigen Zeitpunkt noch keine
korrekte 2-D Parametrisierung bekannt ist und die Abweichungen vom LTE im allgemeinen nur
unmafgeblich sind (vorausgesetzt, wir vernachldssigen die Herl-Komponente). Geht man von ei-
ner 1-D Dichteschichtung aus, so erhilt man iiber die Kontinuititsgleichung M = 47r2p(r)v,(r):

’

s (7, 7i) = 4 ()
s (7 7) o, (r)? |d(75)/d7]

(9.3)

mit A'(r) = C(M/4x)2%. Um einen Eindruck der GréSenordnung von 7 zu geben, sei ange-
merkt, daB A’/(v3, R2) dquivalent zur GréBe A(r) in Pu96 (siche dort Gl. 3) ist und Werte von
1071...1077 besitzt. Das heifit, der Grofteil des Windes ist optisch diinn in H,.
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9.2 Das Windmodell

Naherungen. Bei unserer Studie beschrénken wir uns auf die Verwendung dreier einfacher
Windmodelle, wobei wir in sukzessiven Schritten folgende Ndherungen bei der Berechnung der
Linienprofile fallen lassen:

1. 1-D sphérisch-symmetrischer Strahlungstransport

2. 1-D Dichteschichtung im Wind

3. konstante photosphérische Schwerebeschleunigung bei allen Co-Breiten ©.

Wir gehen von einem stationdren und glatten Wind (d.h. ohne Klumpungen und Schocks) und
der Einfachheit halber von einer sphdrischen Sternoberfliche aus. Beziiglich der Diskussion
dieser Niherungen vom hydrodynamischen bzw. diagnostischen Standpunkt aus verweisen wir
auf Kap. 3.1.2, S. 27 und Kap. 1.3.1, S. 7 bzw. Kap. 1.4.1, S. 19.

Das Modell. Im konkreten verwenden wir folgende Modelle:

(1) Sphirisch-symmetrischer Wind ohne Rotation (,,1-D Modell”%, vy = vg = 0):

o (r) = ve (1 - 9)5, b=1- (“mi“)l/ﬁ, (2 = r/R., vel. Gl (4.14)) (9.4)

x Voo

p(r) = M/(4nrtv.(r)). (9.5)

(2) Wind mit sphérisch-symmetrischer 1-D Dichteschichtung (v.(r), p(r) wie bei (1), ve = 0)
aber einer zusitzlichen azimutalen Geschwindigkeit, die aus der Annahme der Drehimpul-

serhaltung folgt:
in ©
05 (0, 1) = Vrot % (9.6)

(3) Das allgemeinste Modell, das wir in dieser Studie verwenden, ist das in Kap. 4.1 diskutierte
analytische Windkompressionsmodell, wobei wir uns auf Rotationsraten beschrinken, die
unterhalb derjenigen liegt, bei denen die Bildung einer Scheibe einsetzt.

Da vg nur in unmittelbarer Sternndhe die gleiche Gréfienordnung wie v, besitzt, sollte der
Einflu} auf den Linienbildungsprozefl auf die Linienmitte beschrinkt bleiben, und dies auch nur
iiber ein geringes absorbierendes/emittierendes Volumen. Weil der Linienkern ohnehin von einer
Vielzahl theoretischer Unsicherheiten und oftmals beobachteter Variabilitdt (Siehe Kap. 1.3.1,
vgl. Ebbets 1982) beriihrt ist, sollte zum gegenwirtigen Zeitpunkt der Einflufl von ve auf die Li-
nienprofilbildung im Vergleich zu dem von vg vernachlidssigbar sein. Bei O-Sternen {iberwiegt die
radiale Geschwindigkeit v, fiir z > 1.1 sowohl vg als auch vg bei weitem. Aus diesen Griinden
erscheint die Vernachldssigung von ve gegeniiber vg bei der Liniensynthese vollkommen ge-
rechtfertigt. (Nur gesetzt dem Fall, da man an einer detaillierten Modellierung des Linienkerns
interessiert ist oder daf eine extrem langsame radiale Expansion vorliegt, mufl vg eventuell ex-
plizit mitberiicksichtigt werden.)

Somit setzen wir vg in allen verwendeten kinematischen Modellen gleich Null.

2Um im weiteren den sprachlichen Umgang mit den verschiedenen Modellen zu erleichtern, bezeichnen wir
Profile/Windmodelle fiir 1-D Dichteschichtungen als ,,1-D Modelle” und solche fiir 2-D Dichten bzw. 2-D Ge-
schwindigkeitsfelder als ,,2-D Modelle”.
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Abbildung 9.1: Zur Berechnung des vom Wind abgestrahlten Flusses F, verwendete Geometrie.
Das stellare System (zx, P«, ¢«) ist beziiglich des Beobachtersystems um den Inklinationswinkel
¢ geneigt, mit p, = p. Der Stern rotiert gegen den Uhrzeigersinn um die ¢.-Achse, und der
Beobachter befindet sich bei z = oco. O, bezeichnet den Polar- und ®, den Azimutalwinkel
im stellaren System. Die Polarkoordinaten (P, ®) im Beobachtersystem sind in der (p, ¢)-Ebene
definiert, mit p = Pcos® und ¢ = Psin ®.

9.3 Linienbildung

9.3.1 Geometrie und projizierte Geschwindigkeiten

Die verwendete Geometrie ist in Abb. 9.1 abgebildet. Das karthesische Beobachtersystem ist
durch (z, p, q) gekennzeichnet und das um den Winkel ¢ geneigte stellare System durch (z., px, ).
Letzteres entspricht dem in Abb. 3.2 eingefiihrten System (X,Y, 7). Der Beobachter befindet
sich bei z = oo und empféngt nur die in Sichtrichtung 7, emittierte Strahlung.

9.3.2 Konsequenzen der differentiellen Rotation fiir die optische Tiefe

In diesem Abschnitt beschreiben wir in Kiirze den wesentlichen Effekt der differentiellen Rota-
tion auf die optische Tiefe 7g, der ein Ergebnis einer fritheren Studie (Petrenz 1994) ist.

Dazu fiihren wir den Begriff der ,,Resonanzzone” ein. Bezeichne X die Frequenzverschiebung des
Windmaterials im Beobachtersystem beziiglich der Ruhewellenlénge v in Einheiten der maxi-
malen Dopplerverschiebung (bei vo). So ist die zu X gehérige Resonanzzone derjenige Windbe-
reich, in dem das emittierende Material eben diese Frequenzverschiebung gegeniiber dem sich im
Unendlichen befindenden Beobachter besitzt. Nimmt man eine 1-D Dichteschichtung (Gl. (9.5))
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Abbildung 9.2: Resonanzzonen (wie sie vom Beobachter bei z = 400 ,,gesehen” werden) in
einem 2-D O-Sternwind in der Aquatorebene fir X = 0 (links) and X = —0.2 (rechts).
Strichliert: vt = 0, durchgezogen: vyt = 400km s, Windparameter: vpmin = 20km s_l,

Voo = 2250km s™! und B = 1. Der schraffierte Bereich hinter dem Stern ist fiir den Beob-
achter abgeschattet. Im Gegensatz zur iiblichen Notation sind p und z in Einheiten von R,
skaliert.

und ein 2-D Geschwindigkeitsfeld (Gl. (9.4,9.6)) an, so verdndert sich aufgrund der zusitzlichen
Azimutalkomponente vg die Lage der Resonanzzonen und der lokale Geschwindigkeitsgradient
d (7,7)/d 7i, in Beobachterrichtung im Vergleich zu einem rein radial expandierenden Wind.
GemdB Gl. (9.1) fiithrt dies zu einer Verdnderung der optischen Tiefe. Um den Ort der korre-
spondierenden Resonanzzone als Funktion der Frequenz zu finden, ist die Resonanzbedingung
X =22% — Dobs (9.7)

Voo Voo

zu 16sen. Die projizierte Geschwindigkeit vops auf den Beobachter zu und die Richtungsableitung
d (7,7)/d 7, im Wind sind durch Gl. (40,41) in PP96 gegeben. Beide Groflen hdngen explizit
nur von der projizierten Rotationsrate vyt sin ¢, nicht aber vom Absolutwert vpo¢ ab.

Da gemiB Gl. (9.6) die stirksten Effekte in der Aquatorebene auftreten, beschrinken wir
die Darstellung auf diese. Abb. 9.2 zeigt die Resonanzzonen im Wind eines typischen O-Sterns
fiir zwei verschiedene Frequenzen (X = 0 und X = —0.2) fiir vyot = 0 und vyt = 400 km st
Der Stern rotiert gegen den Uhrzeigersinn, so dafl das Windmaterial eine zusitzliche azimutale
Geschwindigkeitskomponente weg vom (fiir p > 0) bzw. zum (fiir p < 0) Beobachter erhilt. Dies
fiihrt zu einer Verdrehung der Resonanzzonen im Uhrzeigersinn nahe des Sterns, d.h. gegen
seine Rotationsrichtung. Wie Abb. 9.2 (links) zeigt, entfernen sich die Resonanzzonen fiir X a0
vom Stern (wobei man die Situation fiir denselben Stofiparameter p betrachten muf}), und fiir
groBere (Absolut)werte von X nihert sich eine Hélfte des in Resonanz stehenden Materials der
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Sternoberfliche (Abb. 9.2, rechts).
Wie in PP96 (Abschnitt 4.3) diskutiert, ist gem&f Gl. (9.3) die starke Proportionalitdt g ~

3 entscheidend fiir das Verhalten der optischen Tiefe. Das heift, letztendlich kontrolliert die
Dichteabhdingigkeit das Verhalten von 7g, wie man es fiir Rekombinationslinien auch erwarten
sollte. Somit erfihrt die optische Tiefe g aufgrund der Verdrehung der Resonanzonen fiir kleine
Frequenzverschiebungen X eine Absenkung und fiir gréere X eine ErhShung, da sich im Mittel
die starke Abhingigkeit von p?(r) durchsetzt.
Wir bezeichnen dieses Verhalten der Resonanzzonen (und seine Folgen fiir die optische Tiefe)
im weiteren als Resonanzzoneneffekt (vgl. Kap. 9.4.2).

9.3.3 Berechnung der Linienprofile

Die Berechnung des Flusses F°P%, den der sich in einer Entfernung D befindende Beobachter
empfingt, erfolgt durch Integration der am dufleren Windrand rpyay austretenden (emergenten)
Intensitéit I;"® (gegeben durch Gl. 43 in PP96) iiber die senkrecht zur Sichtrichtung orientierte
Ebene.

27 R« 27T Tmax
1
Fobs — o //Iemg (®, P,ii,)PAdP d® + —; / / IT™8(®, P, i) PAP d® (9.8)
0 0 R

Der erste Term liefert den Beitrag der core-Region und der zweite denjenigen der non-core-
Region. Um das normierte Linienprofil R, = FoP/Fcn bestimmen zu kénnen, bendtigen wir

den Kontinuumsfluf3:
27 R«

1
Fet= / / I™PAP A . (9.9)

0 0

Im folgenden gehen wir iiblicherweise von einem iiber das Linienprofil konstanten photosphéri-
schen Kontinnum 75 = B, (Tyaq) With Traq = 0.77 Teg at H,, (vgl. Pu96) aus.

Allerdings ist fiir die Fille, in denen wir das Gravity Darkening explizit beriicksichtigen, fol-
gendes anzumerken: Da die Deformation der Sternoberfliche bei O-/B-Sternen auch bei héheren
Rotationsraten nicht sehr stark ist, aber die Oberflicheneigenschaften mit der stellaren Brei-
te deutlich variieren (vgl. Kap. 4.3.3), nehmen wir in unserem 2-D Strahlungstransport-Code
einen sphérischen Stern mit R,(0,) = R (VO.) an, beriicksichtigen allerdings die lokale Schwe-
rebeschleunigung ¢, (0.) (Gl. (4.77)) und die lokale Effektivtemperatur Teg(O.) (Gl (4.87))
an verschiedenen Orten seiner Oberfliche. Vernachldssigen wir die Mitte-Rand-Verdunkelung
(Kap. 4.2.3,S. 50), ergibt sich F¢°" als der Mittelwert der lokalen Kontinuumsfliisse Fo"(0,),
die in Abhéngigkeit von ¢, (©) und Tes(0O,) einem Gitter planparalleler Non-LTE-Atmosphiren
entnommen werden kénnen. (Letztere wurden dem Autor von A. Herrero zur Verfiigung gestellt.)
Somit folgt der vom Beobachter empfangene Kontinuumsfluf:

27 R

/ / Feont (0, (P, @) PAPd®, (9.10)

0 0

1
Fcont —
v T
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wobei ©, mit den in Kap. 3.2 gegebenen geometrischen Ausdriicken bestimmt werden kann.
Das normierte photosphérische Linienprofil RPhot ergibt sich zu:

phot
REhOt(P, (I)) — Fu (6*(]37 (I)))7 (911)

cont
Fy

mit dem bei ©, austretenden tatsichlichen Linienstrahlungsflufl thOt(G*). Es ist ersichtlich,
dafB RBhOt(P, ®) dquivalent zu mR2 (I5(0,)/F™) ist.

9.4 Linienprofile - Allgemeine Effekte

Bei der Untersuchung des Einflusses der Rotation auf die H,-Linienemission konzentrieren wir
uns auf die Abweichungen vom konventionellen Ansatz (d. h. Berechnung eines H,-Profiles
fiir einen 1-D Wind und nachtrigliche Faltung mit einem Rotationsprofil der Breite v sin ¢,
vgl. Kap. 1.4.2, S. 19) und die méglichen Konsequenzen fiir die Bestimmung der Massenverlu-
strate und (wie wir weiter unten sehen werden) der absoluten stellaren Rotationsgeschwindigkeit
Urot -

Die Berechnung der Linienprofile erfolgt iiber Gl. (9.8) - (9.11) und GI. (9.4, 9.5, 9.6) fiir den
sphirisch-symmetrischen Wind bzw. Gl. (4.13)-(4.15) fiir das 2-D Windkompressionsmodell.
Beziiglich der numerischen Spezifikationen des Strahlungstransportcodes sei auf PP96 (Kap. 5)
verwiesen.

9.4.1 Gravity Darkening

Als erstes wollen wir iiberpriifen, wie stark die resultierenden Profile von einer detaillierten
Behandlung des Gravity Darkening abhdngen. Dazu vergleichen wir sie mit Profilen, zu deren
Berechnung nur ein einziges photosphdrisches Profil, das gemittelten photosphdrischen Para-
metern entspricht, verwendet worden ist. Zu diesem Zweck nehmen wir in beiden Fillen ein
2-D Windmodell mit Sternradius RZY und Effektivtemperatur T3 (Gl. (4.92, 4.93)) an. Der
einzige Unterschied betrifft die Wahl der als Randbedingung am Sternrand eingehenden pho-
tosphérischen Fliisse: Fiir die ,,1-D Vergleichs-Photosphire” verwenden wir ein Profil, das den
gemittelten Werten ¢7%, T3 entspricht. Im Gegensatz dazu gehen beim ,,exakten” Ansatz Profi-
le, die durch ¢, (©), Ter(©) bestimmt sind, und ein durch Gl. (9.10) gegebenes Kontinuum ein.
Abb. 9.3 zeigt die Resultate fiir einen Stern mit sehr niedriger (M = 10~*Mgyr~!) und hoher
(M = 6-10"%Mgyr—"') Massenverlustrate. An dieser Stelle und bei allen folgenden Profilen
tragen wir den Residuumsflufl R, gegen die Frequenzverschiebung X in Einheiten der maxima-
len Dopplerverschiebung beziiglich v, auf. Die Aquivalentbreite Wy = fooo R,dv ist dabei so
redefiniert, daB sie bei Netto-FEmission gréofier als Null ist.

Im ersten Fall ist die Windemission quasi Null (d.h. wir beobachten das reine photosphiri-
sche Profil) und im zweiten hingegen dominiert sie klar. Auf die unterschiedlichen Profilformen
in Abhdngigkeit vom Massenverlust und der Inklination gehen wir spéter ein. An dieser Stel-
le wollen wir festhalten, dafl der Vergleich zwischen den Profilen, bei denen wir das Gravity
Darkening beriicksichtigen bzw. vernachldssigen, selbst im Fall hoher Rotationsraten einen auf
wenige Prozentpunkte beschrdnkten Einflufi des Gravity Darkening auf die Emission bzw. die
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Abbildung 9.3: H,-Linienprofile fiir einen 2-D Wind und stellare Parameter wie in Tab. 4.1 fiir
Urot = 300 km s™'. Oben: M = 1078 Mgyr~!; durchgezogen: sin i = 0 (Polaufsicht), mit Gravity
Darkening; strichliert: sin¢ = 0, ohne Gravity Darkening; strichpunktiert: sin7 = 1 (Aquator—
aufsicht), mit Gravity Darkening; punktiert: sin¢ = 1, ohne Gravity Darkening.

Mitte: wie oben, aber fiir M = 6 - 1075Mgyr—1.

Unten: relative Unterschiede (Rqp — Ro)/Ro zwischen H,-Profilen mit/ohne Gravity Darke-
ning. Durchgezogen: M = 10~8Mgyr~!, sini = 0; strichliert: M = 1078 Mgyr~!, sini = 1;
strichpunktiert: M =6 - 1078 Mgyr~!, sin4 = 0; punktiert: M=6- 1075 Mgyr=!, sind = 1.
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Aquivalentbreite ergibt. Dieser kleine Unterschied erklirt sich durch die Tatsache, daB unsere
,,1-D Vergleichsphotosphére” ein Profil zeigt, das den Durchschnitt der verschiedenen von der
betrachteten Sternoberfliche abgestrahlten Absorptionslinienprofile darstellt. Letztere sind nahe
der heifen Pole schwicher und um den Aquator herum stirker als das gemittelte. Bei jeder In-
klination kompensieren sich diese beiden Effekte zumindest teilweise, und der bei verschiedenen
1 resultierende Unterschied ist so klein, dafi der betrichtliche Aufwand, der zur Beriicksichtigung
dieses Effektes notwendig ist, in Hinsicht auf die zus&tzlichen Unsicherheiten nicht gerechtfertigt
erscheint. Deshalb werden wir diesen Effekt in den weiteren Untersuchungen vernachldssigen und
in allen Fillen ein von der stellaren Co-Breite unabhingiges, mittleres photosphirisches Profil
verwenden.

An dieser Stelle ist zu erw&hnen, dafl dieses Vorgehen nur fiir solche Sterne gerechtfertigt ist,
bei denen der Temperatur- und Dichtekontrast zwischen Pol und Aquator nicht zu deutlich von-
einander abweichenden lonisationsgleichgewichten an diesen verschiedenen Orten fiihrt. Fiir O-
Sterne ist diese Forderung gut erfiillt, aber nicht fiir schnell rotierende B-Sterne (vgl. Kap. 1.3.1),
bei denen die polare Variation der physikalischen Bedingungen einen wesentlich grofieren Einflufi
auf die Tonisationsstruktur und Besetzungszahlen besitzt (siehe auch z.B. Massa 1995).

Aus dieser Untersuchung 148t sich ein noch ein weiterer Schlufi ziehen: Die Ergebnisse fiir
den Stern mit niedriger Massenverlustrate zeigen, daf§ die {ibliche Bestimmung photosphérischer
Parameter durch den Fit synthetischer Linienprofile (gefaltet mit einem entsprechenden Ro-
tationsprofil) an beobachtete in der Tat Werte ergibt, die nahezu perfekt mit den gemittelten
Werten iibereinstimmen. Also kénnte man im Prinzip die Prozedur zur Bestimmung der gemit-
telten photosphirischen Parameter umkehren, um damit auf die Parameter des nichtrotierenden
Sterns oder die Sternmasse (falls eine Abschitzung von sin ¢ moglich ist; vgl. Herrero et al. 1992
und auch weiter unten) riickzuschliefien.

Im Sinne dieser Argumentation sollten Sterne mit verschiedenen Parametern, deren gemittel-
te (also effektive) photosphirische Parameter iibereinstimmen, nahezu identische photosphéri-
sche Profile zeigen. Dieses Verhalten motiviert auch unser weiteres Vorgehen beim Vergleich
von Profilen, die sich bei Annahme verschiedener Windmodelle und Rotationsraten ergeben:
In allen Féllen vergleichen wir nur Modelle mit gleichen gemittelten Parametern, unabhingig
von ihren tatsichlichen Rotationsraten. Das ist der direkte Weg, die reinen Effekte verschiede-
ner Windphysik auf die resultierenden Linienprofile zu untersuchen, da die ,,effektiven” photo-
sphérischen Bedingungen durch ihren gemittelten Wert als vorgegeben betrachtet werden. In der
letztendlichen Anwendung der Methode wire dann die Riicktransformation dieser gemittelten
(durch photosphidrische Analysen bestimmten) auf die tatsidchlichen Parameter durchzufiihren.

9.4.2 Grundlegende Effekte der differentiellen Rotation

Da der Einfluffi der differentiellen Rotation auf die H,-Linienemission erstmals sehr ausfiihr-
lich in Petrenz (1994) diskutiert worden ist, wollen wir hier nur die wichtigsten Ergebnisse
zusammenfassen: Nimmt man einen Wind mit 1-D Dichteschichtung (Gl. (9.5)), aber einem 2-
D Geschwindigkeitsfeld (Gl. (9.4,9.6)) mit der entsprechenden Richtungsableitung d (7,7)/d 7,
(Gl. 36 in PP96) im Wind an, so hat der rein kinematische Effekt auf die Resonanzzonen und
deren optischen Tiefen drastische Konsequenzen fiir die Profilform. Das zeigt der Vergleich drei-
er Profile in Abb. 9.4 (links), ndmlich desjenigen, das sich aus dem 1-D Strahlungstransport
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Abbildung 9.4: H,-Linienprofile fiir ein rotierendes Windmodell mit 1-D Dichteschichtung.
Links: Durchgezogen: 2-D Strahlungstransport, 2-D Geschwindigkeitsfeld mit vy = 300 km 7'
punktiert: 1-D Strahlungstransport v, = 0km s™!; strichliert: 1-D Strahlungstransport,
nachtrigliche Faltung mit Rotationsprofil der Breite wv.¢sint = 300km sT' M = 45 -
10~8Mgyr~!, andere Parameter wie in Kap. 4.1.2.

Rechts: Linie im LTE (d.h. ba(r), b3(r) = 1), Te = Trad = 0.75 Teqr, sin ¢ = 0, keine photosphiri-
sche Absorption. M=6- 10~¢Mgyr~!, andere Parameter wie in Kap. 4.1.2.

und vy = 0 ergibt (punktiert), mit dem aus der konventionellen Behandlung resultierenden
(strichliert, 1-D Strahlungstransport und anschlieflende Faltung mit einem Rotationsprofil der
Breite vt sint = 300 km s_l) und demjenigen, das der korrekte 2-D Strahlungstransport liefert
(durchgezogen, vpor = 300 km s~1).

Die Unterschiede in den drei Profilen erkldren sich dadurch, dafl einerseits durch Faltung des
1-D mit dem Rotationsprofil die zentrale Intensititsvariation iiber einen breiten Frequenzbereich
,,verschmiert” wird, d.h. das resultierende Linienprofil wird breiter und schwicher. Andererseits
sind beim 2-D Profil, das von der differentiellen Rotation abhingt, eine wesentlich stirkere Ab-
sorption in der Linienmitte und deutliche ,,Emissionshiigel” in in den Fliigeln zu erkennen. Der
Grund fiir dieses Verhalten liegt im Resonanzzoneneffekt (Kap. 9.3.2, S. 224): Die optische Tiefe
7g nimmt bei Frequenzen |X| > 0.1...0.2 zu und fiir | X| < 0.1 ab. Da im optisch diinnen Fall
;™8 ~ 7351 (S): Linienquellfunktion, die durch den Wind hindurch nahezu konstant bleibt)
gilt (vgl. Pu96), entspricht dies im Vergleich zum nichtrotierenden Fall einem Anwachsen der
Emission in den Linienfliigeln und einer Abnahme derselben im Linienkern. So fehlt im 2-D Fall
z.B. die zentrale Emission, die sich fiir v.o¢ = 0 zeigt, obwohl die Dichten in beiden Modellen
identisch sind. Man beachte, dafl die Breiten der zentralen Absorption fiir das 2-D und das
1-D (vpot = 0) Geschwindigkeitsfeld ndher beieinanderliegen als diejenigen fiir das 2-D und das
nachtriglich gefaltete 1-D Modell. Also liegt bei dieser Massenverlustrate die ,,effektive” Rota-
tionsrate ndher bei Null als beim tatsidchlichen photosphérischen Wert.

Da diese Profile durch (moderate) Abweichungen vom LTE und ein unterliegendes photosphéri-
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sches Absorptionsprofil beeinfluit sind, veranschaulicht Abb. 9.4 (rechts) den reinen Resonanz-
zoneneffekt anhand einer Linie im reinen LTE ohne photosphirische Absorption und T, = Traq =
0.75 Tegr. In diesem Fall ist die Gesamtemission des core-Bereiches gleich Null (vgl. Pu96) und
man sieht die reine Fmission des non-core-Bereiches, fiir die der Resonanzzoneneffekt alleine
entscheidend ist: Mit steigendem vt sinkt die Emission in der Linienmitte und nimmt in den
Fliigeln zu. Bei extremen Rotationsraten (vpot 2 300 km s_l) bilden sich sogar zwei symmetri-
sche Emissionsmaxima aus, obwohl keine ,,Scheibe” im Wind existiert.

Der deutliche Unterschied zwischen dem gefalteten und dem 2-D Profil ist von grofler Bedeu-

tung fiir Linienfits, die man mit dem konventionellen 1-D Ansatz durchfiihrt. Zur Reproduktion
der tieferen und schméleren zentralen Absorption mittels eines nicht geeigneten 1-D Fits miifite
man eine projizierte Rotationsrate vyosin 2 annehmen, die deutlich kleiner als die tatsichliche
ist.
Wie bereits erwihnt, hingen sowohl die auf die Beobachterrichtung projizierte Geschwindigkeit
Uobs als auch die entsprechende Richtungsableitung d (7.7)/d i, explizit nur von vy sin 7, nicht
aber von der absoluten Rotationsrate v ab. Deshalb ist es bei Annahme einer 1-D Dichte nicht
mdoglich, aus synthetischen H,-Linienprofilen auf vyt zu schlieflen.

Ein letzter interessanter Punkt ist, dafl die Dichte von der differentiellen Rotation unberiihrt
ist und die Anzahl der emittierten Photonen keine Anderung im Vergleich zum nichtrotierenden
Wind erfihrt. Deshalb bleibt die Aquivalentbreite Wy bei Annahme einer 1-D Dichteschichtung
unter der Rotation erhalten. Also sind Methoden, bei denen M aus der Aquivalentbreite von
H, bestimmt wird (z.B. Leitherer 1988a, LL93, Pu96), durch den Resonanzzoneneffekt nicht
beriihrt (vorausgesetzt, die Dichtestruktur erfihrt nur eine unwesentliche Anderung durch die
Rotation).

9.4.3 2-D Dichteschichtung

Im letzten Schritt unserer Untersuchung beriicksichtigen wir zusétzlich zur differentiellen Ro-
tation (wobei wieder vg = 0 sei) die Ausbildung einer 2-D Dichteschichtung im Rahmen des
BC-Modelles (siche Kap. 4.1). Da dieses Modell eine Dichtekonzentration des Windes in Rich-
tung der Aquatorebene vorhersagt, sollte auch der GroBteil der H,-Emission aus diesem Bereich
stammen. Bei gegebenem vyo¢sini (anhand rein photosphérischer Linien zu bestimmen) werden
die abgestrahlten Linienprofile explizit von der Inklination sin ¢ abhdngen, da die Dichtestruk-
tur selbst nur eine Funktion der absoluten Rotationsrate wv..; ist. Wie weiter unten deutlich
wird, bietet dies im Prinzip die M&glichkeit, sin ¢ aus H,-Linienfits fiir Winde heifler Sterne zu
bestimmen.

9.4.3.1 Grundlegende Effekte

Im ersten Schritt untersuchen wir den Einflufl der 2-D Dichteschichtung auf H,-Linienprofile als
Funktion von vyt (bei konstantem Inklinationswinkel) und als Funktion von sin ¢ (bei konstantem
Urot). Den Fall eines konstanten vyt sin, der in Bezug auf die Analyse beobachteter Profile am
interessantesten ist, diskutieren wir weiter unten.

Konstantes sint. Um den reinen Effekt des Dichtekontrastes zu verdeutlichen, zeigt Abb. 9.5
(links) H,-Profile fiir verschiedene Rotationsraten vyot bei Aufblick auf den Pol, d.h. sini = 0.
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Abbildung 9.5: H,-Profile fiir ein Windmodel mit 2-I Dichteschichtung, in Richtung des Pols
(links) bzw. des Aquators (rechts) betrachtet als Funktion der Rotationsgeschwindigkeit vpot.
M =6-10"%Mgyr~!, andere Parameter wie in Kap. 9.4.1.

Somit ist die azimutale Geschwindigkeitskomponente vy bedeutungslos, und der Resonanzzonen-
effekt wird unterdriickt. Man beachte, daf hier und im weiteren bei allen Rotationsgeschwindig-
keiten die oberflichenintegrierte Massenverlustrate die gleiche ist, um den Vergleich zwischen
den verschiedenen 2-D und 1-D Modellen zu vereinfachen (vgl. die Diskussion in Kap. 9.4.1).
Somit unterscheidet sich nur die Winkelverteilung des Massenausstroms als Funktion von vyet.
Da wir den Wind in Polaufsicht betrachten, empfangen wir die maximale Emission der ,,Kom-
pressionszone” um die Aquatorebene. Es ist offensichtlich, daB bei den meisten Frequenzen
die Emission und folglich die Aquivalentbreite mit steigendem v.o¢ zunimmt. Dieser durch die
verstirkte Konzentration des Windmaterials um die Aquatorebene bedingte Effekt fiihrt zu ei-
ner stark nichtlinearen Zunahme der Emission iiber 2P ~ I;™& ~ optisch diinner Fall: 7 ~ p?
(vgl. Gl. (9.1)). Deshalb bezeichnen wir ihn im weiteren als p?-Effekt. Fiir groBere Werte von vyt
werden die Unterschiede aufeinanderfolgender Profile in Form und Stdrke immer ausgeprégter,
da der p*-Effekt sehr stark wird, wenn v, die kritische Rotationsrate vy erreicht.?

Bei Frequenzen |X| > 0.15 ist die Emission niedriger als im 1-D Fall und nimmt mit stei-
gendem vpot ab. Dieses Verhalten erkldrt sich durch die mit vt zunehmende Ausdiinnung des
schnellen, polaren emittierenden Materials zugunsten des Windes um die Aquatorebene herum.
Im Vergleich mit der verstirkten zentralen Emission ist dieser Effekt jedoch unbedeutend, da
der Beitrag der Emission in den Fliigeln bereits bei 1-D Winden ziemlich klein ist.

In Abb. 9.5 (rechts) sehen wir den gleichen Wind in H, wie zuvor, nun jedoch mit Blickrich-
tung auf den Aquator. Die Unterschiede zur linken Abbildung sind gravierend. Erstens weichen
die Profile fiir steigendes v.o¢ weit weniger voneinander ab, da der Beitrag der Quasi-Scheibe
zur Gesamtemission in dieser Konfiguration am kleinsten ist. Zweitens weisen die zwei Emissi-

330 betragt der Dichtekontrast bei unserem Modell fiir v;o; = 100km s™! nur pgq/pf) < 1.6 (Abb. 4.4 (links)),
dagegen fiir vyo; = 300km s™* pgq/pf, < 16 (Fig. 4.4 (rechts)).
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Abbildung 9.6: Wie Abb. 9.5, aber jetzt fiir konstantes v.ot = 250 km s~! und variable Inklination
sin 2.

onsmaxima deutlich auf den Resonanzzonen-Effekt hin, der fiir ¢+ ~ 90° am effektivsten ist. Im
folgenden Abschnitt untersuchen wir dieses Verhalten ndher.

Konstantes vpor.  Zu diesem Zweck zeigen wir in Abb. 9.6 Profile fiir verschiedene sin 7 und vyt =
250 km s~!. Aufgrund der steigenden Effizienz des p?-Effektes bei geringer Inklination steigt die
Aquivalentbreite W) mit sinkendem sin i. Die Linienfliigel allerdings sind nahezu identisch.

Das liegt an der Kombination des p%- und Resonanzzoneneffektes, die anhand Abb. 9.7 klar
wird. Betrachtet man den Wind in Polaufsicht, steigt die Emission in den Fliigeln ausschliefSlich
aufgrund des p*-Effektes, der fiir gréBere Inklinationen an Bedeutung verliert, wie der Vergleich
zwischen Modellen fiir 1-D/2-D Dichten zeigt (Abb. 9.7). Allerdings ist fiir sini = 1 die Verzer-
rung der Resonanzzonen entscheidend und fiihrt bei beiden Dichteschichtungen zur verstarkten
Emission in den Fliigeln, wie in Kap. 9.4.2 diskutiert.

Diese Verzerrung ist fiir unser 2-D Modell bei grofien stellaren Co-Breiten noch ausgepréigter
als im 1-D Fall, da das radiale Geschwindigkeitsfeld gemifi Gl. (4.14) von ©¢ abhingt. Demzu-
folge ist die Radialgeschwindigkeit des Ausstroms in der Aquatorebene kleiner als Ur1-D, und
die vom Verhiltnis vg /v, abhdngende Verzerrung noch stirker als im 1-D Fall.

Somit ergeben sich fiir die Winde mit 2-D Geschwindigkeitsfeld und 2-D Dichte Profilfligel,
die nahezu unabhdngig von sin ¢ sind, wobei der Verlust an Emission aufgrund des reduzierten
p?-Effektes durch die Effekte der differentiellen Rotation kompensiert wird. Also werden bei
gegebenem M die Fliigel nahezu ausschlieflich von v.o; bestimmit!

Als letzter Punkt sei bemerkt, daf das aufféllige Doppelmaximum der Profile fiir sin 7 < 0.2
und sin ¢ 2 0.8 — wie im Fall einer 1-D Dichteschichtung — bei grofien sin 7 auf den Resonanzzonen-
und bei kleinen sin ¢ auf Non-LTE-Effekte bei kleinen Geschwindigkeiten zuriickzufiihren ist. Das
148t sich leicht verstehen, betrachtet man die Beitrige fiir p < R, und p > R, getrennt (Abb. 9.8).
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Beim Beitrag fiir p > R, kompensieren sich in den ,,Fliigeln” bei allen sin: Resonanzzonen-
und p2-Effekt im wesentlichen. Das zentrale Maximum wird mit steigendem sin 7 schwicher, da
schwiicherer p?- und Resonanzeffekt sich gegenseitig ergiinzen. Der Beitrag des Innenbereiches
(p < R.) wird im wesentlichen von der photosphérischen Absorption beeinflufit, die bei hherem
sin 7 rotationsverbreitert ist.

9.4.3.2 Parameterstudie

Eine der wesentlichen Fragestellungen dieser Untersuchung ist, inwieweit die konsistente Mitein-
beziehung der stellaren Rotation in O-/B-Sternwinden die Bestimmung der Massenverlustrate
aus H, beeinflussen kann. Zu diesem Zweck studieren wir im folgenden die Abhingigkeit der
H,-Profile von den Parametern M und vrot Und diskutieren folgende zwei Aspekte: Einerseits
ist es aus theoretischer Sicht interessant, die Profilmorphologie fiir konstantes v.o¢ als Funktion
des Inklinationswinkels zu untersuchen. Andererseits erfordert die tatsdchliche Anwendung der
Methode auf die Bestimmung von Massenverlustraten das Verstindnis des Verhaltens der Profi-
le bei konstantem vy sin ¢ als Funktion der absoluten Rotationsrate vy (bei kompensierenden
Werten von sin 7).

Konstantes v,ot. Abb. 9.9 zeigt synthetische H,-Profile eines typischen O-Uberriesen fiir
Urot = 100km s, 300km s™" und M = 107%,3-107%,6 - 10~° Mgyr—!, berechnet fiir ein 2-D
Dichtemodell und gemittelte photosphirische Parameter eines typischen O-Uberriesen (gleiche
Parameter wie bisher).

Im Fall geringer Rotation (v = 100 km s™!) ergibt sich nur fiir die héchste Massenverlust-
rate M = 6-107° Mgyr~! eine deutliche Anderung in der Aquivalentbreite (sowohl als Funktion
des Inklinationswinkels als auch im Vergleich zum konventionellen 1-D Modell), da in diesem
Fall der p2?-Effekt am effektivsten ist. Die Anderungen beschrinken sich weitgehend auf die
Linienmitte, und die Fliigel bleiben fiir alle M bei dieser geringen Rotationsrate im wesentlichen
unveridndert. Man beachte, daf} sich bei geringer Massenverlustrate die Form der Profile fiir 2-
D Winde nur unwesentlich von derjenigen der konventionell berechneten Profile unterscheidet,
obwohl die projizierte Rotationsgeschwindigkeit vy sin ¢ Werte von Null bis vyt annimmt.

Das gilt auch fiir das Modell mit niedrigem M und groBem v, = 300 km s~', da der Wind
zu diinn ist, um eine nennenswerte Emission zu erzeugen. Der einzige Effekt auf die Profilform
resultiert aus der Rotationsverbreiterung der photosphirischen Komponente, die dem konven-
tionellen Ansatz zur Mitberiicksichtigung der Rotation entspricht.

Fiir grofere M und vyog 2 200 km s~! werden Winddichte und Rotationsrate groB genug fiir
einen entscheidenden EinfluB sowohl des Resonanzonen- als auch des p2-Effektes. Wie oben dis-
kutiert, bedingt ihre Kombination bei konstantem v,,¢ nahezu identische Fliigel fiir | X| 2 0.15.
Aber die Linienmitten weichen stark voneinander ab. Die groBe Zunahme der Aquivalentbreite
des reinen Emissionlinienprofils (M = 6 - 1076 Mgyr=") bei immer kleineren Inklinationen er-
klirt sich im wesentlichen durch die anwachsende Effizienz des p*-Effektes.

In allen Fillen 148t sich folgendes systematisches Verhalten der Aquivalentbreite W) erken-
nen:

— W, wichst bei gegebenem M und sin s als Funktion von Vrot -
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Abbildung 9.9: H,-Profile fiir einen typischen O—Uberriesen7 fiir konstante Rotationsrate v,
unter verschiedenen Inklinationswinkeln beobachtet. Links: v,y = 100 km s_l; rechts: v =
300 km s~'. Oben: M = 10~%Mgyr~—'. Die Aquivalentbreite fiir den entsprechenden nichtrotie-
renden Stern betrigt —2.3A. Mitte: M = 3 - 10~ Mgy, e.w.(veor = 0) = —1.17A; Unten:
M =6-10"Mgyr1, e.W.(Vpor = 0) = 1.40 A. Andere Parameter wie in Kap. 4.1.2.
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Abbildung 9.10: H,-Profile fiir einen typischen O-Uberriesen, fiir konstante projizierte Ro-
tationsgeschwindigkeit wvyotsinz als Funktion von wpet. Links: vpo¢sing = 50 km s~!: rechts:
Urot i i = 200 km s™1. M = 10" Mgyr~" (oben), 3- 10~ Mgyr~! (Mitte) und 6 - 10" Mgyr—"
(unten). Andere Parameter wie in Kap. 4.1.2. Durchgezogen: Profile, die sich aus der konventio-
nellen 1-D Behandlung mit darauf folgender Faltung ergeben.
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— W, sinkt bei gegebenem M und v, als Funktion von sin i.

— (Natiirlicherweise nimmt W) bei gegebenem vyot und sin ¢ mit steigendem M zu.)

Konstantes v, sin?. Da sich aus photosphirischen Profilen nur die Gréfie vy sin 2 bestim-
men 148t zeigen wir abschliefend synthetische Profile fiir konstante vyt sin ¢ bei verschiedenen
Rotationsraten (und entsprechenden sin ), um einen Vergleich mit der Beobachtung zu gestat-
ten (man erinnere sich aber daran, daf§ in dieser ersten prinzipiellen Untersuchung der Herr-
Blend vernachldBigt wird). Abb. 9.10 zeigt H,-Profile fiir votsiné = 50 und 200 km s~! und
M =10"%,3-10"° bzw. 6 - 10~¢ Mgyr~L.

Im Gegensatz zu dem, was man an sich erwarten wiirde, ergeben sich die gréfiten Diskrepan-
zen fiir kleine Werte von vt sin, da es in solch einem Fall méglich ist, dafl man einen schnell
rotierenden Stern in Polaufsicht beobachtet. Wie wir oben gesehen haben, ergibt sich dabei die
maximal mogliche Emission. Falls wir nun den gleichen Stern bei grofier Inklination beobachten,
impliziert dies eine niedrige Rotationsrate, und die Aquivalentbreite hat den minimal méglichen
Wert.

Beobachtet man Winde mit gréflerem vyt sin 2, sind die Variationen mit sin ¢ nicht so dra-
stisch, da man in diesem Fall den Stern mit hoher Wahrscheinlichkeit in Aquatoraufsicht oder
zumindest bei nicht allzu kleinen sin ¢ beobachtet. Auf jeden Fall ergibt sich eine untere Gren-
ze fiir ¢ durch die Forderung, dal vt < verie gelten muf. Somit betrachten wir einen Wind
mit groBem polaren Dichtekontrast, wobei aber die verstirkte Emission aus der Aquatorebene
teilweise durch die Reduktion der Emission in anderen Windgebieten kompensiert wird.

Wie wir bereits in Kap. 9.4.2 erwdhnt haben, zeigen bestimmte Profile bei nicht zu grofiem
M und nennenswertem Urot Sin ¢ hauptsichlich aufgrund des Resonanzzoneneffektes beziiglich
der Absorptionskomponente blau- und rotverschobene Emissionshiigel (vgl. Abb. 9.4). Dieses
Resultat kénnte von Bedeutung fiir die Interpretation beobachteter Profile sein, da eine An-
zahl rotierender Sterne in ihren H,-Profilen dieses Merkmal tatsdchlich zeigen, so z.B. £ Per
(HD 24912) (Abb. 9.11 zeigt eine Momentaufnahme der H,-Linie.) Dieses Objekt besitzt bei
dhnlichen Parametern wie unser O-Sternmodell in Abb. 9.10, Mitte rechts, einen photosphéri-
schen Wert von vyoq sin i = 250 km s™! und eine (1-D) Massenverlustrate M ~3.2-1076 M@yr_l
(vgl. Pu96). Insbesondere zeigt das H,-Profil iiber die Emissionshiigel hinaus ein Absorptions-
breite von etwa 100 km s™!, die wesentlich kleiner als der beobachtete Wert von vy sin ¢ ist.
Allerdings ist dieses Objekt stark Helium-angereichert (Yize = 0.22), und die Interpretation der
Beobachtung hdngt unter Umsté&nden entscheidend von der Helium-Komponente und der mit
ihr verbundenen Non-LTE-Physik zusammen.

Abschliefend sei erwdhnt, da die aus der 1-D Behandlung resultierenden Profile (in Abb. 9.10
durchgezogen) immer die niedrigste Aquivalentbreite besitzen. Beriicksichtigt man also eine 2-D
Dichteschichtung, fithrt der p?-Effekt bei der theoretischen Liniensynthese in jedem Fall zu einer
erh6hten Emission.

9.4.3.3 Implikationen fiir die Bestimmung von M

Die bisherigen Untersuchungen erlauben es uns, die maximale Differenz zwischen der mit der
konventionellen bzw. 2-D Methode bestimmten Massenverlustrate M abzusch&tzen.



9.4. LINIENPROFILE - ALLGEMEINE EFFEKTE 237

xi Persei (observation)

1.00F

0.90F

RESIDUAL FLUX

0.80F -

0.70 b, [, [N [ 1

6540 6550 6560 6570 6580
wavelength in Angstroem

Abbildung 9.11: H,-Profil von £ Persei (Beobachtung von L. Kaper).

Dies erfolgt iiber eine von Pu96 angegebene Skalierungsrelation fiir die Aquivalentbreiten
fir 1-D Modelle. Im Grenzfall der optisch diinnen Emission, die im gesamten O-Sternbereich
angenommen werden kann, skaliert M folgendermafBien (Pu96, Gl. 42):

M (diinn) ~ W, /PRI 205/6, (9.12)

mit der um die photosphérische Absorption |VVph0t| korrigierten Aquivalentbreite Wi:

Wi = W + ‘thot

Vernachldssigt man die Polarwinkelabh&ngigkeit der Windendgeschwindigkeit, 148t sich der Feh-
ler in M, den man durch die 1-D Analyse eines 2-D Profils erhilt, abschitzen:

Sei bei Mitberiicksichtigung der Rotation M die tatsichliche Massenverlustrate und Wix2-p
die entsprechende Aquivalentbreite. Wir kennen nun nicht die Skalierungsrelation zwischen die-
sen beiden Gréfien, aber die Aquivalentbreite Wi,1—p des Profils fiir ein 1-D Windmodell mit
der glelchen Massenverlustrate M (z.B. die durchgezogenen Kurven in Abb. 9.10) skaliert mit

[VVA 1 D(M)]2/3 Andererseits ist die Massenverlustrate M;_p g, die aus einem 1-D Fit des
tatsichlichen 2-D Profils mit VV/\,Q—D folgen wiirde, aufgrund der féalschlichen Vernachldssigung

der stellaren Rotation gemif Mi_Dfi ~ [W/; 2_D(Z\Z)]Q/g’ gegeben. Somit lautet das Verhiltnis
der fehlerhaft bestimmten zur tatsachlichen Massenverlustrate :

. ' 2/3
Mi_pac [ Wae-p
M Wii_p

(9.13)

Da (W; 2—D/W,; 1_p) stets groBer als Eins ist, dberschitzt die aus einem 1-D Fil gewonnene
Massenverlustrate immer die tatsdchliche. Die Frgebnisse aus Abb. 9.10 liefern fiir typische
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Tabelle 9.1: Maximale Fehler in der Bestimmung von M bei eir}el‘ 1-D Analyse. Ml_DﬁF/M
(Gl. (9.13)) als Funktion der tatsdichlichen Massenverlustrate M. vyo¢sini in km s™', M in
1078 Mgyr~!.

Vpot SIN 7 M=1 M=3 M=6

50 1.7 1.7 1.7
100 1.7 1.6 1.6
200 1.6 1.6 1.5
300 1.4 1.4 1.4

O-Uberriesen mit einer Aquivalentbreite des (fiir den fehlenden He-Blend korrigierten) photo-
sphérischen Profils Wf\)hOt ~ —2.5A als maximale Fehler die in Tab. 9.1 aufgefiihrten Werte.
Die Resultate zeigen, dafl die aus einer 1-D Analyse folgenden Massenverlustraten um maximal
50...70% zu groB sind. Mit dem Erwartungswert fiir < sin7 >= 7/4 folgt fiir ein beobachtetes
Urot SN 7 = 200 km s™1, ein Erwartungswert von vt = 256 km s~!. Aus Abb. 9.10 und Gl. (9.13)
ergeben sich fiir die Anwendung der 1-D Methode typische Fehler von 20...30%. Bei vy sin ¢ <
100 km s™! kann der Fehler fast vernachlissigt werden.

9.5 Zusammenfassung und Diskussion

Bei unserer Untersuchung des Einflusses der stellaren Rotation auf die H,-Linienbildung in
Winden von Winden heifler Sterne haben wir uns auf den O-Sternbereich beschrinkt und das in
Kap. 4.1 eingehend studierte (semi)analytische BC-Windkompressionsmodell verwendet. Dabei
haben wir nur solche Fille untersucht, bei denen die Rotationsrate noch merklich unterhalb
derjenigen liegt, bei der die Ausbildung einer Scheibe in der Aquatorebene zu erwarten ist.

Im wesentlichen bestimmt der sich in den 2-D Modellen ausbildende Dichtekontrast zwi-
schen dem polaren Wind und demjenigen nahe der Aquatorebene das Verhalten der H,-Linie
fiir steigende Werte von v..¢. Wie sowohl die analytische als auch numerische Berechnung des
Geschwindigkeitsfeldes gezeigt hat, kann bei der Linienprofilsynthese die Polargeschwindigkeit
ve im Vergleich zu v, und ve vernachldssigt werden (obwohl ve von essentieller Bedeutung fiir
die hydrodynamische Struktur des Windes sein kann).

Obwohl das Gravity Darkening auch deutlich unterhalb der kritischen Rotation v einen be-
trachtlichen polaren Gradienten der physikalischen Eigenschaften der Sternoberfliche bedingen
kann, lassen sich durch die Definition gemittelter Sternparameter ,effektive” photosphirische
Profile bestimmen, die unabhdngig von der stellaren Breite sind und das tatsichliche Verhalten
duferst gut wiederspiegeln. Die iiber 1-D Standardmethoden bestimmten photosphérischen Pa-
rameter reprisentieren diese Mittelwerte, die (zumindest im O-Sternbereich, vgl. die Diskussion
in Kap. 9.4.1) fast unabh&ngig von der Inklination 7 sind. Um allerdings die tatsichlichen Para-
meter (vor allem die Sternmasse) zu bestimmen, muf man die abgeleiteten gemittelten Werte
unter Mitberiicksichtigung der Rotationsgeschwindigkeit (oder zumindest ihres geschitzten Wer-
tes, s. u.) retransformieren. Somit ist es méglich, das Gravity Darkening in die iibliche Prozedur
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einzubinden. In letztere geht ein Satz von Sternparametern ein, die unabh&ngig von der stellaren
Breite sind, wenn man die modifizierten Definitionen von Sternparametern wie log g(= log g2})
und Teg (= T7¥) verwendet.

Wie bereits frithere Studien ergeben haben, fiihren die rein kinematischen Effekte der Ro-
tation unter Annahme einer sphirisch-symmetrischen 1-D Dichteschichtung zu einer deutlichen
Verdnderung der Pofilform (Resonanzzoneneffekt): Aufgrund der differentiellen Rotation erfah-
ren die Resonanzzonen eine Verzerrung, wodurch sich in ihnen die optische Tiefe verdndert. Als
Konsequenz daraus sinkt die Emission im Vergleich zu 1-D Profilen um die Linienmitte herum
und nimmt in den Fligeln zu (Emissionhiigel), obwohl keine Scheibe im Wind existiert. In diesem
vereinfachten Modell bleibt die Aquivalentbreite unter der Rotation erhalten, und die Profilform
hdngt nur von der projizierten Rotationsrate vyt sin ¢, aber nicht von ihrem Absolutwert v.o¢ ab.

Beriicksichtigt man allerdings eine modifizierte 2-D Dichteschichtung, so hingen die abge-
strahlten Linienprofile sowohl von vy als auch von sini ab. Aufgrund des p*-Effektes auf die
Emissivitit ist der emittierte Flufl eine stark nichtlineare Funktion des Dichtekontrastes (der
nur durch vy, bestimmt ist) und der Richtung. Unabhingig davon sind die (redefinierten) Aqui-
valentbreiten immer grofler als die der konventionell bestimmten 1-D Profile und nehmen mit
steigendem w0t bzw. kleinerem sin ¢ zu.

Fiir veo¢ < 100 km s~! und/oder M <1- 10=6Mgyr~! sind die Unterschiede in den Pro-
filformen und Aquivalentbreiten (als Funktion von sini und im Vergleich zur 1-D Nzherung)
im allgemeinen klein. Im Gegensatz dazu zeigen sich ausgeprigte Effekte bei hdherem v, und
einer geniigend grofien Winddichte. Die deutlichsten Diskrepanzen sind dann zu erwarten, beob-
achtet man den Wind in Polaufsicht, da in diesem Fall die projizierte Fliche der emittierenden
Kompressionszone am gréfiten ist.

Bei einem Vergleich der Profile fiir konstantes vyt sini (mit vy als Parameter) ergeben
sich die grofiten Abweichungen fiir niedrige vyotsin ¢ bei Polaufsicht: In diesem Fall addieren
sich die Effekte schneller Rotation und eines maximal ausgedehnten emittierenden Volumens.
Bei grofieren vy sin ¢ beobachtet man den Wind mit grofler Wahrscheinlichkeit in Richtung der
Aquatorebene, und in diesem Fall ist der p?-Effekt weniger effektiv, da ein groBeres Volumen an
verdiinntem Material zur Gesamtemission beitragt.

Die stellare Rotation beeinflut aber nicht nur die Aquivalentbreite, sondern auch die Form
des H,-Profils. Die Steigung der Linienfliigel (|X| > 0.15) ist im wesentlichen nur von vy
bestimmt, da sich Resonanzzonen- und p*--Effekt bei konstantem v, weitgehend gegenseitig
kompensieren. Somit sollten bei gegebenem M die Fliigel ein guter Indikator fiir die absolute
Rotationsrate sein. Da sie allerdings erst fiir vp; 2 200 km s~ ! deutlich reagieren und die Steil-
heit des radialen Geschwindigkeitsfeldes (d.h. ) zusétzlich mitzuberiicksichtigen ist, relativiert
ihr diagnostisches Potential zumindest.

Im Gegensatz zu den Linienfliigeln erfahren bei konstantem v, die zentralen Bereiche der
Profile (|X| < 0.15) deutliche Verdnderungen mit sini. Aufgrund des Resonanzzoneneffektes
bilden die Profile zwei Emissionsmaxima aus, die sich fiir Winde mittlerer Dichte als beziiglich
einer zentralen Absorptionskomponente blau- bzw. rotverschobene Emissionshiigel zeigen. Die
Absorption ist hierbei wesentlich schmiler als man im 1-D Fall nach Faltung mit einem Rotati-
onsprofil der tatsidchlichen Breite v, sin 7 erhalten wiirde.

Eine Anzahl beobachteter H,-Profile zeigt dieses Verhalten und erfordert beim konventio-
nellen 1-D Fit deutlich kleinere v.o¢sini als diejenigen, die man aus photosphirischen Linien
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ableitet (vgl. Pu96). Auch zeigen sich fiir mehrere Objekte Emissionshiigel, wie z.B. bei £ Persei
(vgl. aber die Diskussion in Kap. 9.4.3.2, S. 236). In dieser Bezichung weisen wir auch auf die
Doppelmaxima in Abb. 9.9 hin, die fiir groBe i und moderate Rotationsraten (~ 100 km s™') der
Her1 4686-Emission von Uberriesen (wie ¢ Puppis und X Cephei) dhneln. Dies legt die Vermutung
nahe, dafi diese Emissionserscheinungen mit der stellaren Rotation verbunden sein kénnten. Al-
lerdings ist die Frage der korrekten Non-LTE-Behandlung der Hel1 4686-Linie noch nicht geklért
und stellt derzeit noch einen wesentlichen Unsicherheitsfaktor dar.

Die von Pu96 abgegebene 1-D Skalierungsrelation fiir die Aqulvalentbrelte als Funktion von
M erlaubt eine Abschitzung des Fehlers in der Bestimmung von M, wenn man einen rotierenden
2-D Wind mittels der konventionellen 1-D Analyse behandelt. Die Maximalwerte ergeben sich
zu 50...70% (wiederum fiir niedrige vy siné bei Polaufsicht), und die typischen Werte liegen
fiir schnelle Rotatoren (hohes vyosin @ mit Erwartungswert vyt = 256 km s_l) in der Groflen-
ordnung von 20...30 %. Obwohl diese Werte im Vergleich zu den anderen Unsicherheiten (wie
z.B. tatsdchliche Steigung des Radialgeschwindigkeitsfeldes, mogliche Klumpungen, Einflufl der
Her-Komponente) als ziemlich klein erscheinen, sind zwei Aspekte zu betonen: Erstens ist der
Einflufl der Rotation kein Effekt, der sich bei einer geniigend grofien Anzahl von Beobachtungen
herausmittelt, sondern er ist systematischer Natur: Bei gegebenem M ist die 2-D Aquivalent-
breite stets gréfer als in der 1-D Behandlung. Zweitens sind die Mazimalfehler betrichtlich und
treten vor allem bei niedrigem vt sin 2 auf, d.h. wenn man eher dazu neigt, eine kleine absolute
Rotationsrate anzunehmen, bei der sich die konventionellen 1-D nur unwesentlich von den 2-D
Profilen unterscheiden (vgl. Abb. 9.10). Dies kénnte bei bestimmten Objekten Abweichungen
von mittleren Relationen (wie z.B. der WLR, vgl. die Diskussion in Kap. 1.2, S. 4) und falsche
Folgerungen beim Vergleich aus der Beobachtung gewonnener und theoretisch berechneter Mas-
senverlustraten bedingen. Da die (theoretische) WLR im speziellen momentan allerdings noch
anderen Unsicherheiten unterliegt, sind diese moglichen Fehler in der Bestimmung von M fiir
ihre Interpretation nur von sekundérer Bedeutung. Viel schwerer wiegt unsere Aussage in Bezug
auf M als Eingabegrofie fiir Sternentwicklungsrechnungen, da bereits ein Fehler in M von ei-
nem Faktor 2 zu drastischen Konsequenzen fiir die Entwicklung des betrachteten Objektes fiihrt
(vgl. die Diskussion in Kap. 1.2, S. 5).

Abschliefend sei bemerkt, daf§ die in diesem Kapitel vorgestellte Studie zwar nur fiir ein
exemplarisches 2-D Windkompressions-Modell durchgefiihrt worden ist. Insofern gilt die Ab-
schitzung des Maximalfehlers bei der Bestimmung der Massenverlustrate nicht automatisch fiir
alle anderen erdenklichen Windmodelle. Allerdings liegen im O-Sternbereich die typischen Kom-
pressionsverhiltnisse zwischen dem Wind iiber dem Pol bzw. demjenigen in der Aquatorebene in
der gleichen Gréfienordnung wie im Windkompressionsmodell. Somit sollte die in diesem Kapitel
gegebene Groflenordnung des Fehlers in M korrekt abgeschitzt sein.

In zukiinftigen Untersuchungen unter Annahme detaillierter numerischer hydrodynamischer
Modelle werden uns die hier untersuchten Effekte auf jeden Fall wieder begegnen. Dabei kénnen
wir das fiir diese Studie entwickelte Programm zur Berechnung der Linienprofile auf jedes andere
Windmodell anwenden.

Unter den Gesichtspunkten dieser Diskussion scheint eine erneute Uberpriifung bisherig abge-
leiteter Massenverlustraten unter Mitberiicksichtigung der stellaren Rotation angebracht. Dabei
liegt das hauptsichliche Problem in der Bestimmung der Inklination (vgl. Kap. 1.3.1, S. 12),
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d.h. der absoluten Rotationsrate v..t. Dies ist fiir bestimmte Objekte ndherungsweise moglich
(so z.B. fiir den schnellen Rotator HD 93521, der spektrale Signaturen zeigt, die — unbeachtet
der theoretischen Argumente, die derzeit dagegen sprechen — auf eine windkomprimierte Scheibe
hindeuten (Lennon et al. 1991, Howarth & Reid, 1993; Bjorkman et al. 1994; Massa 1995)).
Um letztendlich Klarheit iiber die tatsdchliche Situation gewinnen zu k&énnen, ist auch ei-
ne Analyse anderer Spektralbereiche durchzufiihren, so z.B. die Untersuchung des IR/Radio-
Kontinuums oder der IR-Linien wie Br, (z.B. Kdufl 1993). In beiden Fillen stammt die emit-
tierte Strahlung aus einem wesentlich gréferen Volumen als dies fiir die H,-Emission der Fall
ist. Fiir das WCZ/WCD-Modell werden die maximalen Dichtekontraste erst im dufieren Wind-
bereich erreicht, wo (im Falle der Linien) der Resonanzzoneneffekt keine Bedeutung mehr spielt.
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10

Zusammenfassung und Ausblick

In vorliegender Arbeit haben wir die Effekte der Rotation auf die zweidimensionale Struktur
strahlungsdruckgetriebener Winde heifler Sterne untersucht.
Dabei stand im Vordergrund, durch die Rotation bedingte physikalische Effekte zu verstehen
und mit strahlungshydrodynamischen Simulationen zu kldren, inwieweit sie die Eigenschaften
des Windes beeinflussen kénnen.
Zur Losung der hydrodynamischen Gleichungen wurde ein 2-D hydrodynamisches Rechenpro-
gramm auf unsere Problemstellung adaptiert und ein neuartiges Verfahren entwickelt, das es
erlaubt, die vektorielle Linienstrahlungsbeschleunigung an jedem Ort im Wind in physikalisch
vertretbarer Ndherung in einer Genauigkeit von 5...10% zu parametrisieren. Damit waren wir
in der Lage, erstmalig selbstkonsistente 2-1) Simulationen strahlungsdruckgetriebener Winde
durchzufiihren.

Im folgenden fassen wir noch einmal die wichtigsten Ergebnisse unserer Untersuchungen iiber
die unterschiedlichen physikalischen Effekte und der hydrodynamischen Rechnungen zusammen
und geben einen Ausblick auf noch offene Fragstellungen.

Grundlegende physikalische Effekte

1. Windkompression. In einem ersten Schritt haben wir das von Bjorkman & Cassinelli (1993)
vorgeschlagene analytische Windkompressions-Modell, das in der Uberschallniherung eine rein
radiale Linienstrahlungsbeschleunigung und die Inertialbeschleunigungen aufgrund der Rotation
mitberiicksichtigt, auf Winde von O-Uberriesen angewendet. Durch das Zusammenwirken der
Inertial-, Gravitations- und Linienstrahlungsbeschleunigung werden die Windpartikel zur Aqua-
torebene abgelenkt und erreichen dabei Polargeschwindigkeiten von vg < 80 km s~1, was weniger
als 0.5% der Windendgeschwindigkeit entspricht. In unmittelbarer Sternnihe und mit Ausnah-
me der Pole, wo die radiale Expansion stets dominiert, iiberwiegt die azimutale Geschwindigkeit
vg bei weitem die radiale Expansion v, und die polare Komponente vg. Bei O-Uberriesen, die
unterhalb der Rate rotieren, bei der die von beiden Hemisphiren stammenden Windpartikel eine
Scheibe in der Aquatorebene bilden, kann der Dichtekontrast des Windes in der Aquatorebene
und desjenigen iiber den Polen p,/p, Werte bis ~ 4 erreichen. Dabei nimmt dieses Verhéltnis
sowohl mit der Rotationsrate als auch mit der Entfernung vom Stern zu.

2. Nichtradiale Komponenten der Linienstrahlungsbeschleunigung. In nichtsphirisch expandie-
renden Winden entstehen in der Tat die von Grinin (1978) und Owocki et al. (1996, 1997)
beschriebenen nichtradialen Komponenten der Linienstrahlungsbeschleunigung ggnes bzw. g}f)nes
in polarer bzw. azimutaler Richtung. Diese sind betragsméfig wesentlich kleiner als die radiale
Komponente g!"*s und haben ihren Ursprung in der Asymmetrie der lokalen Richtungsableitun-

gen des Geschwindigkeitsfeldes.
In Ergdnzung zu den bisherigen Arbeiten konnten wir auch eine anschauliche Erklirung dieses

243
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physikalischen Phinomens liefern. gg“es verhilt sich ndherungsweise proportional zum Gradien-

ten Ov,./00O und besitzt das gleiche Vorzeichen. Das heifit, im Falle einer auch im sternnahen
Bereich schnelleren polaren Windstromung sollte gg“es negativ sein und dem Kompressionsme-
chanismus entgegenwirken.

Die Azimutalbeschleunigung ggnes entsteht aufgrund der Uberlagerung des azimutalen Geschwin-
digkeitsfeldes vg mit dem radialen v,. gg“es ist negativ (d.h. dem Rotationssinn des Sterns ent-
gegengerichtet), wenn der lokale radiale Gradient des Azimutalfeldes vg kleiner als im Fall der
starren Rotation (Jve/0r = vg/r) ist. In den von uns untersuchten strahlungsdruckgetriebenen
Winden fillt vg mit r ab, und eine Abbremsung der Windrotation (spin-down) sollte die Folge

sein.

3. Gravity Darkening. Das Gravity Darkening, also die Abnahme der effektiven stellaren Ober-
flichentemperatur von Pol zu Aquator, ist ein kontrovers diskutiertes Phinomen und darf kei-
neswegs als endgiiltig verstanden betrachtet werden. Im Fall der heifien Sterne, deren &uflere
Hiille radiativ dominiert ist, sollte aber die auf der Diffusionsniherung fiir die Photonen basie-
rende Beschreibung den physikalischen Bedingungen entsprechen.

Fiir O-/A-Uberriesen bzw. B-Hauptreihensterne finden wir, daf dieser Effekt vor allem bei
schnell rotierenden O- und B-Sternen (vpot 2 0.7...0.8 Verit) Temperaturdifferenzen zwischen
Pol und Aquator von mehreren tausend Kelvin bedingen kann. Bei einer mittleren Effektivtem-
peratur von 20000 K 148t dies z.B. bei vyt & 0.7 vy Effektivtemperaturen am Pol von etwa
21300 K und am Aquator von 17000 K und entsprechende Effekte auf die Tonisationsstruktur
im Wind erwarten.

Eine Diskussion iiber den Zusammenhang zwischen Gravity Darkening und Thomson-Streu-
ung an der Sternoberfliche verdeutlicht, dafl das Verhalten der Oberfliche extrem schnell rotie-
render Sterne, die sich nahe des Eddington-Limits (d.h. der Stabilitdtsgrenze des Sterns gegen
die Thomsonstreuung) befinden, weder durch das von Langer (1998) formulierte ,,Q-Limit” noch
durch den Ansatz von Glatzel (1998) véllig konsistent beschrieben ist. Im Gegensatz zu Langer
beriicksichtigt Glatzel zwar das Gravity Darkening, vernachlissigt allerdings im Ausdruck fiir
das Potential auf der Sternoberfliche den entsprechenden Term fiir die Thomson-Streuung. Der
dadurch gefundene Schluf}, dafi die klassische kritische Rotationsgeschwindigkeit eine von der
Thomson-Streuung unabhingige Gréfle darstellt, kénnen wir nicht folgen. Unserer Ansicht nach
sollte das tatsdchliche Verhalten der Oberfliche derartiger Objekte zwischen den von Langer
bzw. Glatzel vorgeschlagenen Extremen liegen.

4. Finfluf§ lokaler physikalischer Bedingungen und des Strahlungsfeldes auf die Linienstrahlungs-
beschleunigung. Der in vorliegender Arbeit in Erweiterung bisheriger Untersuchungen rotie-
render 2-D Sternwinde gdnzlich neue Aspekt ist die Beriicksichtigung der Abhé&ngigkeit der
lonisationsschichtung und Besetzungszahlen im Wind von lokalen physikalischen Eigenschaften
(Dichte, Geschwindigkeitsfeld) und denjenigen des mittleren Strahlungsfeldes (Temperatur, Fre-
quenzabhingigkeit).

Zu diesem Zweck haben wir erstmalig eine (ndherungsweise) Non-LTE-Beschreibung von 2-D
Winden formuliert. Da sich aus Rechenzeit- und Speicherplatzgriinden die Abhdngigkeit des
einfallenden Strahlungsfeldes von Richtung und Frequenz an allen Orten des Windes nicht ex-
akt beriicksichtigen 148t, schlagen wir das Konzept der ,,mittleren bestrahlenden Atmosphire”
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vor. Dieses erlaubt es, ndherungsweise die Frequenzabhdngigkeit des in (©,r) einfallenden pho-
tosphdrischen Strahlungsfeldes mitzuberiicksichtigen. Diese ist von entscheidender Bedeutung
fiir das sich einstellende lonisationsgleichgewicht in (©,r). Nimmt man eine Sternoberfliche, die
lokal Plancksche Energieverteilungen emittiert, so variiert die mittlere Strahlungstemperatur im
Wind nur unwesentlich mit der Frequenz. Beschreibt man dagegen das mittlere Strahlungsfeld
durch eine Kurucz-FluBiverteilung, so fiithrt der FluBabfall kurzwellenlingig der lonisationskan-
ten dort zu einem signifikanten Absinken der Strahlungstemperatur.

Um die Frequenzabhéngigkeit von Tyaq in (O, r) beschreiben zu kdnnen, haben wir lokale fre-
quenzunabhingige mittlere Effektivtemperaturen Teff,cont definiert, anhand derer entsprechen-
de Modellatmosphiren zur Modellierung der frequenzabhingigen Flufiverteilung in (0, r) aus-
gewidhlt werden. Diese Temperaturen Teff,cont (O, r) variieren wesentlich stirker mit © als mit r
und nehmen monoton von niedrigen zu hohen Co-Breiten © (bei konstantem r) ab, da sich stets
der EinfluBl des Strahlungsfeldes am Punkt (©, R.(©)) der Sternoberfliche bemerkbar macht.
Die daraus folgenden Konsequenzen fiir die lonisationsschichtung des Windes fassen wir weiter
unten beim Uberblick iiber die selbstkonsistenten Modelle zusammen.

Modellrechnungen

Modelle mit globalen force multiplier-Parametern

Mit diesen Rechnungen haben wir zum einen die Resultate von Owocki et al. (1994, 1996, 1997)
iiberpriift und zum anderen die Methode erstmals auf O-Uberriesen-Winde angewendet. Die
Linienstrahlungsbeschleunigung wurde dabei mit globalen, d.h. im gesamten Wind als konstant
vorausgesetzten force multiplier-Parametern kcak, o, § parametrisiert.

Das wichtigste Ergebnis dabei ist: Jedes einzelne durch die Rotation bedingte mit-

beriicksichtigte Phinomen besitzt einen spezifischen Einflufl auf Dichteschichtung
(Morphologie) und Geschwindigkeitsfeld des Windes.

1. Windkompression und Scheiben Die Beriicksichtigung einer rein radialen Linienstrahlungs-
beschleunigung und der Inertialterme aufgrund der Rotation bestditigt den prinzipiellen Wind-
kompressionsmechanismus, solange die angenommenen Voraussetzungen tatsichlich giiltig sind.
Im Fall des Windes eines B-Hauptreihensternes mit Teg = 20000 K, R, = 4 Rg, M, = 7.5 Mg,
Vrot = 350 km s™1 entwickelt sich eine windkomprimierte Scheibe in der Aquatorebene mit Dich-
tekontrasten peq/pp & 50...100 und einem Offnungswinkel von maximal ~ 3°.5. Dabei stellt sich
eine hoch supersonische Akkretion des Scheibenmaterials, das sich zwischen der Sternoberfliche
und einem Stagnationspunkt Rgae befindet, auf die Sternoberfliche ein (v, 2 —300 km s_l).
Im Prinzip bestdtigen wir die Resultate von Owocki et al. (1994, OCB), stellen allerdings fest,
daf sich die stationdre L.6sung des Problems erst nach mehr als dem zehnfachen der von OCB
angenommenen physikalischen Entwicklungszeit (¢ = 5 - 10 s) einstellt. Nach 7 - 10° s liegt
der Stagnationspunkt der noch stirker als bei OCB ausgeprigten Scheibe in der Aquatorebe-
ne anstatt bei Rgae = 2 R, bei Rgag ~ 4 Ry, Die Windendgeschwindigkeiten variieren von
V00 (0°) &2 1300 km 87! bis v5,(90°) ~ 220 km s™', und sind damit in der Scheibe um einen Fak-
tor 2 kleiner als bei Owocki et al..

Der letzte Punkt ist im Hinblick auf beobachtete starke Emissionslinienprofile von Be-Sternen,
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die in der Tat Breiten von £200km s™! besitzen, interessant. Jedoch ist noch nicht klar, in-
wiefern sich der Einfall des Windmaterials mit iiber 300 km s™! auf die Sternoberfliiche in den
spektralen Signaturen auswirkt.

Die Winde von O-Uberriesen expandieren schneller, sind weit schwicher komprimiert (Peq/Pp
~ 2...8), und ihre Endgeschwindigkeiten variieren zwischen v (0°) < 2400 km s™' und (je
nach Rotationsrate und Modell) v, (90°) ~ 1650...850km s™'. Die numerischen Werte von
Peq/pp und die Grofenordnungen der einzelnen Geschwindigkeitskomponenten zeigen eine gute
Ubereinstimmung mit den Werten des analytischen Windkompressionsmodelles.

2. Nichtradiale Komponenten der Linienstrahlungsbeschleunigung Die nichtradialen Kompo-
nenten der Linienstrahlungsbeschleunigung beeinflussen den Wind in zweierlei Hinsicht: Im Ge-
gensatz zur radialen Richtung, in der die Linienstrahlungsbeschleunigung die Strémung gegen
das Schwerefeld aufrecht erhalten mufl, muf} die polare Komponente gg“es ~ 0v, /0O nur gegen
die Inertialbeschleunigungen aufkommen und kann so die Bildung einer Scheibe verhindern,
indem das am Sternrand zum Aquator hin konzentrierte Windmaterial zu niedrigeren Co-Breiten
umgelenkt wird. Die entsprechenden Geschwindigkeiten vg betragen (je nach Modell) minimal
—80...—100km s~', und die Dichtekontraste Peq/pp etwa 2...8. Die Endgeschwindigkeiten lie-
gen fiir B-(O-)Sternwinde zwischen v, (0°) ~ 1300(2100) und v.,(90°) ~ 350(1700) km s~!.
Besonders bemerkenswert ist die Dichteverteilung eines O-Uberriesen-Windes mit Parametern,
die dem Paradeobjekt ¢ Puppis entsprechen, die bei der geschdtzten maximalen Rotationsrate
dieses Objekts vpor = 250 km s™! nahezu sphirisch-symmetrisch ist.

Da fast iiberall im Wind 0ve/0r < ve/r gilt, bremst die negative azimutale Komponente
die Rotation des Windes in der Aquatorebene (d.h. dort, wo die Maximaleffekte auftreten)
im Vergleich zum Drehimpulserhaltungsgesetz um bis zu 100 km s™! (bei Rotationsraten von
VUrot A 300 km s71).

3. Gravity Darkening Das Gravity Darkening hat an den Polen (am Aquator) einen hdoher-
en (geringeren) Massenverlust zur Folge. Der alleinige Effekt des Gravity Darkening (unter
Mitberiicksichtigung der Pseudobeschleunigungen) verhindert auch im Fall des extremen B2-
Hauptreihensternes trotz des geringeren Massenflusses in der Aquatorebene noch nicht die Bil-
dung einer Scheibe, da der Kompressionsmechanismus immer noch wirksam ist. Im Gegensatz
zum WCD-Modell (s.o.) existiert kein Stagnationspunkt in der (schwachen) Scheibe. Diese ex-
pandiert an allen Orten radial nach aufien, wobei die Dichtekontraste peq/pp etwa 3...5 und
Voo (0°) &2 1400 km 571, bzw. v, (90°) ~ 500 km s™' betragen.

Erst die Addition der nichtradialen Linienstrahlungskrifte bewirkt eine prolate Windstruktur
mit Dichtekontrasten peq/pp von etwa 0.2 ...0.5.

Bei Uberriesen-Winden (I' > 0.4) kann die Thomson-Streuung wegen des Gravity Darkening
iiber dem Pol fiir einen signifikanten zusitzlichen Anstieg des Massenverlustes sorgen, so daf
der Wind im Vergleich zu einem Modell mit radialer 1-D Thomson-Beschleunigung noch stérker
iiber den Polen konzentriert ist. Uber die Dichteabhingigkeit der radialen Linienstrahlungsbe-

schleunigung ¢1"s kann der diinnere Ausstrom in der Aquatorebene schneller werden als der
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dichtere iiber den Polen (so ergibt sich z.B. fiir ein Modell des Windes von ¢ Puppis v, (0°) =
1650 km s™! und v, (90°) = 2080 km s~'.

Skalierungsrelationen. Mit der 1-D Theorie (rotierender) strahlungsdruckgetriebener Win-
de lassen sich einfache Skalierungrelationen fiir vo, und M angeben, die eine Uberpriifung der
Verhiltnisse ve, (0)/v60(0°) und M(0, R.(©))/M(0°, R.(0°)) in 2-D Winden erméglichen. Wie
wir an einigen Beispielen demonstrieren konnten, werden diese Vorhersagen von den 2-1D Winden
tatsdchlich zumindest qualitativ erfiillt.

Zusammenfassend stellen wir beziiglich der Modelle mit globalen force multiplier-Parametern

fest: Durch sukzessive Hinzunahme der Inertialbeschleunigungen, der nichtradialen Komponen-
ten der Linienstrahlungsbeschleunigung und des Gravity Darkening iiberdeckt man sdmtliche
morphologische Klassen, in die man zweidimensionale Winde einstufen kann. Das allgemein-
ste Modell unter Annahme globaler force multiplier-Parameter sagt eine eindeutig
prolate Struktur des Windes voraus.
Wir bestdtigen mit unseren Untersuchungen im Prinzip die von Owocki et al. fiir das exem-
plarische Modell des Windes eines B2-Hauptreihensterns. Im Gegensatz zu diesen Simulationen
zeigen unsere eine weit geringere Anfilligkeit gegen Stérungen auf kleinen rdumlichen Skalen,
was unter anderem daran liegt, daB wir die no slip-Randbedingung fiir vg am stufenférmig
umschriebenen Sternrand verwenden.

Modelle mit selbstkonsistenten force multiplier-Parametern

Das Ziel der Untersuchung von Winden mit selbstkonsistent berechneten force multiplier-Pa-
rametern kcak (0, 7), @(©,r) und 6(0O,r) war es, maximale differentielle Effekte in schnell ro-
tierenden Winden abzuschédtzen und zu verstehen, mit welchen Diskrepanzen zwischen globalen
Groflen rotierender Winde zu ihren Pendants in sphirisch-symmetrischen Winden im duflersten
Fall zu rechnen ist.

Die wichtigsten Ergebnisse sind:

e Die selbstkonsistente Rechnung ergibt fiir B-Sternwinde mit optisch diinnem Lyman-
Kontinuum und O-Uberriesen-Winde eine prolate Windstruktur.

e Die totale Massenverlustrate bleibt unter der Rotation weitgehend erhalten.

e Aufgrund des kombinierten polarwinkel- und radiusabhingigen Einflusses der Strah-
lungstemperatur und der Dichte auf die Tonisationsschichtung wird die prolate
Windstruktur global gesehen verstiarkt. Deshalb sollten selbstkonsistente force multiplier-
Parameter fiir eine quantitativ verlifiliche Beschreibung der Struktur zweidimensionaler
Winde beriicksichtigt werden.

e Wird das Lyman-Kontinuum in den Winden von B-Sternen optisch dick, so werden
zweikomponentige Windlésungen moéglich.

Der global dominierende Effekt ist das Gravity Darkening, das einen Massenverlust iiber den
Polen bedingt, der bis zum dreifigfachen desjenigen in der Aquatorebene betragen kann. Die
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zusdtzlichen nichtradialen Komponenten der Linienstrahlungs- und Kontinuumsbeschleunigung
verhindern die Windkompression und sorgen fiir eine eindeutig prolate Dichteschichtung mit
minimalen Polargeschwindigkeiten vg 2 —80 km s71.

Nicht zu diinne B-Sternwinde (M > 107" Mgyr~') zeigen Dichtekontraste von pp/peq <
15. Dieses Verhiltnis wichst mit der Rotatlonsrate und nimmt von diinnen (M > 1078 Mgyr™!,
Peq/Pp < 20...30) zu dichten Winden (B- Uberriesen, M > 107 Mgyr™*, pp/peq < 5) ab. Ge-
nerell gilt, daf die sich zwischen Pol und Aquatorebene ausblldenden Kontraste umso stiarker
sind, je ndaher der Stern an seiner kritischen Rate vy rotiert.

Das Zusammenwirken der reinen Inertialbeschleunigungen, des Gravity Darkening und einer
rein radialen Strahlungsbeschleunigung fiihrt zwar zu einem grofiskalig prolaten Wind, in dessen
Aquatorebene sich allerdings eine gemiBigt komprimierte Scheibe befindet (fiir ein exemplari-
sches B-Sternwind-Modell mit T.g = 20000 K, R. = 30 Ry, M, = 30 Mg ergeben sich Dichte-

kontraste p,/peq 2 0.25).

Im einzelnen ist zu den selbstkonsistenten 2-D Windmodellen festzuhalten:

1. In dichteren B-Sternwinden bestimmt die Eisengruppe (vor allem Eisen selbst) die Beschleuni-
gung, wobei seine (stets deutlich dominierende) Rolle im Vergleich zur CNO-Gruppe vom Pol zur
Aquatorebene hin abnimmt, da der Wind bei konstantem r mit zunehmender Co-Breite © diinner
wird und die ungesittigten metastabilen Linien der Eisengruppe nicht mehr so effektiv beschleu-
nigen wie im dichteren Wind iiber den Polen. Bei Beleuchtung durch Kurucz-Flufiverteilungen
liefert Ferrr den grofiten Anteil. Im Fall sehr schneller Rotation (vpot 2 0.85 Uerit) 1St es auch
méglich, daB Ferr diese Rolle in den kiihlsten dquatornahen Regionen (mit einer Effektivtempe-
ratur des mittleren Strahlungsfeldes Te cont & 15000 K) iibernimmt.

2. Der radiale lonisationsverlauf im Wind wird iiber dem Pol durch den Dichteabfall bzw. das
Absinken von Teﬂ‘7cont mit r bestimmt, d.h. durch zwei Effekte, die die lonisationsstruktur ent-
gegengesetzt beeinflussen. Deshalb zeigen sich in allen betrachteten Modellen nichtmonotone
radiale lonisationsverldufe f;;(r) und in Folge dessen Beitrdge der entsprechenden lonisations-
stufen, die in unmittelbarer Sternndhe mit r ab- und fiir gréfere r wieder zunehmen.

In der Aquatorebene ergiinzen sich die mit r abfallende Dichte bzw. Temperatur, und die fir(r)
verlaufen monoton mit r.

3. Die Beleuchtung des Windmaterials mit realistischen Flufiverteilungen ist von gréfiter Be-
deutung: Nimmt man anstatt ihrer eine Plancksche Bestrahlung an, so ergeben sich um min-
destens eine Stufe hohere Hauptionisationsstufen der entscheidenden Elemente. Der Beitrag
einzelner starker Resonanzlinien der CNO-Gruppe dominiert (abgesehen von der unmittelbaren
Sternndhe) im gesamten Wind , und der Dichtekontrast p,/peq nimmt im Vergleich zum Wind
mit nicht-Planckscher Bestrahlung zu. Auch macht sich der polare Temperaturgradient deut-
licher in den lonisationsverliufen mit zunehmender Co-Breite bemerkbar als bei Beleuchtung
durch Kurucz-Flufiverteilungen, und der Wind ist wesentlich diinner.

4. Der zusétzliche Einflul der Non-LTE-Effekte auf die Windmorphologie fiihrt zu einer Verstar-
kung der Konzentration des Windmaterials iiber den Polen um einen Faktor der Groflenordnung
2.

5. In O-Uberriesen-Winden beschleunigen vor allem die starken Resonanzlinien der CNO-Gruppe
den Wind in weiten Bereichen. Nur in Sternndhe dominieren die zahlreichen ungeséttigten me-
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tastabilen Linien vor allem von Eisen. Bei unseren Simulationen haben wir uns fiir diesen Spek-
traltyp auf die Bestrahlung durch Plancksche Fluflverteilungen beschriankt, da das optisch dicke
Her-Kontinuum (kurzwellenlingig von 228 A) ein erhebliches Problem darstellt. Das Modell
fiir einen Wind mit dem Paradeobjekt ¢ Puppis entsprechenden Sternparametern liefert eine
Massenverlustrate von M = 3.90 - 1076 Mgyr~! und eine Windendgeschwindigkeiten am Pol
Voo (0°) = 1515 km s™! und in der Aquatorebene v,,(90°) = 2419 km s~'. Diese Werte liegen im
Bereich der beobachteten (M = 5.90- 107 Moyr—', vo, = 2250 km s71).

6. Die Massenverlustrate M weicht auch bei sehr hohen Rotationsraten Urot S 0.85 Ugri¢ nur um
maximal 10...20 % vom entsprechenden 1-D Wert Ml—D ab (eine Ausnahme bilden Uberriesen-
winde, bei denen aufgrund der starken Thomson-Streuung iiber den Polen M bis zu einem Faktor
2 groBer als My_p sein kann). Der durch das Gravity Darkening bedingte erh6hte Massenverlust
iiber den Polen wird durch seine Absenkung am Aquator nahezu véllig kompensiert. Da unter
Annahme eines optisch diinnen Kontinuums nur gemdfigte Tonisationseffekte im Wind auftre-
ten und das Gravity Darkening-Gesetz die Erhaltung der Gesamtleuchtkraft des Sterns unter
der Rotation impliziert, erscheint das Ergebnis, dafl auch die oberflichenintegrierte Massenver-
lustrate unter der Rotation weitgehend erhalten bleibt, plausibel.

Die Windendgeschwindigkeit nimmt (abgesehen von Winden extremer O—Uberriesen) von Pol
zu Aquator etwas ab, aber es zeigt sich keinesfalls eine so signifikante Diskrepanz wie z.B. im
extremen Windkompressionsmodell mit global konstanten kcak, o, 6.

7. Im Prinzip erlaubt unsere neu entwickelte Methode erstmals die numerisch stabile selbstkon-
sistente 2-D Simulation zweikomponentiger Winde.

Nimmt man fiir einen B-Uberriesen mit Tog = 20000 K, R, = 59 Ry, M, = 35 Mg eine
gleichformig strahlende Sternoberfliche an, so bildet sich wegen des optisch dick werdenden
Lyman-Kontinuums tatsichlich eine wesentlich dichtere Windkomponente in der Aquatorebe-
ne aus, deren Massenverlustrate um einen Faktor ~ 70 gréfier als diejenige am Pol ist. Wiirde
man allerdings das Gravity Darkening mitberiicksichtigen, so kénnte sich aufgrund der an den
Polen gréB8eren optischen Tiefe im Lyman-Kontinnum 71, dort eine dichte Windkomponente ent-
wickeln. Die Beantwortung dieser Frage hingt allerdings empfindlich von der noch weitgehend
unbekannten Temperaturabhingigkeit von 71, ab.

Zusammenfassend 148t sich festhalten: In der selbstkonsistenten Beschreibung zweidimensio-
naler Sternwinde zeigen sich unter dem Einflufi der Rotation zwar nur gemafigte mit der Breite
variierende lonisationseffekte, die im Vergleich zur Rechnung mit einer global parametrisierten
Linienstrahlungsbeschleunigung keine neuen qualitativen Merkmale der globalen Morphologie
des Windes bedingen. Allerdings ist die physikalische Qualitdt der selbstkonsistenten Winde
eine komplexere: Durch den in der Aquatorebene (iiber den Polen) gleichsinnigen (entgegen-
gerichteten) Effekt von radialem Temperatur- und Dichteverlauf auf die lonisationsschichtung
(die iiber die Verteilung der zur Beschleunigung zur Verfiigung stehenden Linien entscheidet)
gewinnt diese eine Abh&ngigkeit von der Breite im Wind.

Das Vorhandensein unterschiedlich hoher lonisationsstufen ein und desselben Elementes iiber
dem Pol bzw. in der Aquatorebene kénnte zur Folge haben, daf man im Spektrum rotierender
Winde Linien dieser lonisationsstufen beobachten kann. Diese (die Linien) sollten auerdem ein
von der Inklination der Rotationsachse abhidngiges Verhalten besitzen (s.u.).
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Einflufl der Rotation auf die H,-Linienprofilbildung

Der letzte Gesichtspunkt vorliegender Arbeit betrifft den Einflufl der stellaren Rotation auf die
H,-Linienprofilbildung. Da diese Studie zeitlich gesehen vor den numerischen 2-D Simulationen
durchgefiihrt worden ist (und letztendlich auch der Ausléser fiir letztere war), haben wir uns
in der Beschreibung von Dichte und Geschwindigkeitsfeld des Windes auf das zum damaligen
Zeitpunkt favorisierte analytische Windkompressionsmodell beschrankt. Mit Hilfe des fiir diese
Untersuchung entwickelten Codes zur Linienprofilberechnung kénnen in Zukunft auch Emissi-
onslinienprofile auf der Grundlage numerisch simulierter Windmodelle berechnet werden.

Die Ergebnisse unserer Studie sind folgende:

1. Die Rotationsabplattung der Sternoberfliche ist im Parameterbereich der O-Sterne fiir den
Linienbildungsproze8 von nur untergeordneter Bedeutung.

2. Der Einflufl des Gravity Darkening auf die Linienprofilbildung ist fiir O-Sterne vernachlissig-
bar.

3. Die Geschwindigkeitskomponente vg ist fiir die Profilbildung nicht von Bedeutung, da sie
entweder von v, oder von vg weit iibertroffen wird.

4. Entscheidend fiir die H,-Linienentstehung ist die Dichtekonzentration um die Aquatorebene,
da die Emissivitit in H, im wesentlichen mit dem Quadrat der Dichte skaliert. Dieser “p*-Effekt”
modifiziert nun gemeinsam mit der durch die Rotation bedingten Verzerrung des sternnahen
Windmediums ( “Resonanzzonen-Effekt”) die H,-Linienprofile in Abhingigkeit sowohl von der
absoluten Rotationsrate v, als auch von der Inklination sin ¢ der Rotationsachse zur Beobach-
tungsrichtung.

5. Der Vergleich theoretischer 1-D mit 2-D Profilen fiir konstantes v,ot bzw. konstante projizier-
te Rotationsraten vt sin 7 zeigt, dafi die herkémmliche 1-D Analyse stets die tatsachli-
che Massenverlustrate iiberschétzt. Die typischen Fehler liegen bei 20-30 %, im Extremfall
kénnen sie sogar bis zu 70 % betragen. Hierbei zeigt sich der Effekt am deutlichsten bei schnellen
Rotatoren, die man bei niedriger Inklination, also kleiner projizierter Rotationsgeschwindigkeit
Urot Sin 7, beobachtet.

6. Aufgrund der spezifischen Abhiingigkeit des p?- und des Resonanzzonen-Effektes von absolu-
ter Rotationsrate und Inklination ergibt sich nun die prinzipielle M&glichkeit, durch einen Fit
theoretischer an beobachtete Profile die absolute Rotationsrate des Sterns zu bestimmen oder
zumindest einzugrenzen.

Das Ergebnis, dal der Maximalfehler bei der Bestimmung von M nicht mehr als einen
Faktor 2 betragen sollte, zeigt, da der Einfluf3 der stellaren Rotation auf H,-Profile
und die aus ihnen gewonnene Massenverlustrate beziiglich der Windimpuls-Leucht-
kraft-Relation von nur untergeordneter Bedeutung ist. Die typischen Relationsverldufe
zeigen bisweilen Streuung einzelner Objekte von mehr als 1 dex. Diese Diskrepanz zur mittleren
Relation kann also nicht auf eine wegen der Rotation fehlerhaft gemessene Massenverlustrate
zuriickgefiihrt werden.

Allerdings kann eine falsch bestimmte Massenverlustrate gravierende Folgen fiir sternentwick-
lungstheoretische Rechnungen, die den Massenverlust mitberiicksichtigen, haben. Ein Fehler in
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M von einem Faktor ~ 2 kann von entscheidender Bedeutung sein (vgl. Kap. 1.2, S. 5).

Ausblick

Naturgemif konnten wir in vorliegender Arbeit nur auf einen Teil der angesprochenen Probleme
und Fragestellungen eingehen. Dem Leser sollte ein méglichst vollstindiger Uberblick iiber die
moglichen Konsequenzen der Rotation auf die Winde heifler Sterne gegeben werden — sowohl
von Seiten der Beobachtung als auch der Theorie.

Aufgrund der Zweidimensionalitit der Problemstellung ist die Anzahl der moglichen Freiheits-
grade in den theoretischen Modellen im Vergleich zum bisherigen (und global gesehen) auch sehr
erfolgreichen sphérisch-symmetrischen 1-D Ansatz erheblich gestiegen. Wie wir gesehen haben,
kann sich die Windstruktur beim Ubergang von einem Modell auf das niichst kompliziertere
drastisch &ndern.

Eine weitere Vervollstdndigung der Theorie kénnte sich an folgenden Gesichtspunkten ori-
entieren:

Im Fall der Uberriesen-Sterne ist das Wechselspiel von Thomson-Streuung und Gravity Dar-
kening bei der Bildung ihrer Oberfliche in die Windmodelle miteinzubeziehen. Ein erster Ansatz
lige beispielsweise in der Ubernahme der Resultate von Maeder (1999) fiir das stellare Gravity
Darkening als untere Randbedingung fiir die Bestrahlung des Windmediums.

Momentan noch unverstandene oder nur sehr approximativ beschriebene Aspekte der Non-
LTE-Physik betreffen die Behandlung des optisch dicken Her-Kontinuums bei O-Uberriesen-
Winden bw. das optisch dicke Lyman-Kontinuum bei B-Uberriesen-Winden und die dadurch
bedingte Bistabilitdt der Winddynamik.

In diesem Zusammenhang ist insbesondere bei den heifien Objekten (Ter > 35000 K) die Rolle
des Rontgenstrahlungsfeldes fiir die Erzeugung hoher lonisationsstufen im Auflenbereich des
Windes von entscheidender Bedeutung.

Bei den kiihleren Objekten (Teg ~ 20000 K) ist zu kliren, in welchen Temperatur- und
Dichtebereichen des Windes sich die eventuelle Abschattung der beschleunigenden Photonen
durch photosphéarische Absorption bemerkbar machen kdnnte.

Um diese zum Teil noch unverstandenen Fragestellungen 6sen zu kénnen, wird man erst fiir
1-D Non-LTE-Modelle theoretische Basisarbeit leisten miissen, um dann letztendlich auch die
Beschreibung der 2-D Non-LTE-Physik verfeinern zu kénnen.

Im Fall extremer Schocks (so wie im Windkompressionsmodell, bei dem das innere Scheiben-
material mit extremer Uberschallgeschwindigkeit auf die Sternoberfliche zuriickstiirzt) ist die
Annahme der Isothermie des Windes nicht mehr giiltig, und die isotherme Zustandsgleichung
ist durch die Energiegleichung zu ersetzen. Dies ist auch im Hinblick auf die Entstehung von
Rontgenstrahlung und ihren Einfluff auf hohe lonisationsstufen von grofier Wichtigkeit.

Ein erster Schritt beziiglich der Untersuchung der lonisationsstruktur in den Scheiben von Be-
Sternwinden wurde von Bjorkman (1999) unternommen. Unter Verwendung eines stationiren
Non-LTE-Codes schitzte er die 2-D lonisationsschichtung in solchen Winden ab und stellte fest,
daB sich im AuBenbereich des Windes sehr hohe lonisationsstufen (z.B. Sivil) befinden sollten,
deren starke Linien sich im EUV befinden, wo der Fluf} fiir Objekte dieses Temperaturbereiches
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minimal ist. Die verbleibenden Linien im Balmer-Kontinuum sollten schwache optisch diinne
Linien sein, die nun nicht mehr vom Geschwindigkeitsfeld abh&ngen. Dadurch wéren die lokalen
Entweichwahrscheinlichkeiten isotrop, und die nichtradialen Komponenten der Linienstrahlungs-
beschleunigung wiirden verschwinden. Ubrig blieben die Inertialterme, die wiederum die Bildung
einer windkomprimierten Scheibe ermdglichen sollten. Diese Untersuchungen befinden sich al-
lerdings erst im Anfangsstadium und beriicksichtigen noch nicht die Wechselwirkung lokaler
physikalischer Bedingungen mit der Dynamik.

Ein weiteres Phinomen, das sowohl die Diagnostik von Sternwinden als auch ihre Dyna-
mik beeinflussen kann, sind Klumpungen im Wind. Sollten diese beispielsweise auf sehr kleinen
rdumlichen Skalen existieren, so kénnte dies zu einer drastischen Absenkung der Linienstrah-
lungsbeschleunigung g 1" ~ 1/p® fiihren, und die Inertialbeschleunigungen wiirden an Bedeu-
tung gewinnen. Dadurch kénnte das WCD-Modell wieder ,,gerettet” werden (Bjorkman 1999).
Erste Untersuchungen iiber den Einflufl der Linienstrahlungsinstabilitdt auf die 2-D Windstruk-
tur sind derzeit im Gange (S. Owocki, persénliche Mitteilung). Es ist abzuwarten, ob durch sie
das soeben geschilderte Szenario gegebenenfalls Unterstiitzung findet.

Ein weiterer Aspekt betrifft die Rolle méglicher, schwacher Magnetfelder auf die Eigenschaf-
ten des Windes. ZEUS-2D bietet als Option auch die Mitberiicksichtigung magnetischer Felder.
Als ersten numerischen Testfall kénnte man die Konsequenzen auf das Magnetfeld im Wind im
Rahmen des von Ignace et al. (1998) vorgestellten analytischen Windkompressionszonen-Modells
fiir schwache Magnetfelder (vgl. S. 17) studieren und in Analogie zu unserem Vorgehen in vorlie-
gender Arbeit numerische und analytische Resultate vergleichen. Der ndchste Schritt l&ge dann
in der Untersuchung der Wechselwirkung stirkerer Magnetfelder mit dem Windmedium mit be-
sonderem Augenmerk darauf, ob unter den verdnderten physikalischen Bedingungen wieder die
Bildung einer Scheibe in der Aquatorebene méaglich wird.

Die Weiterentwicklung der Theorie (auch im Hinblick auf den erheblichen Aufwand zu ihrer
numerischen Formulierung) macht dann Sinn, wenn man sie an der Beobachtung iiberpriifen
kann.

Aus diesem Grund sollte man im Hinblick auf die in vorliegender Arbeit studierten Effekte
interessante pekulidre Objekte aussuchen, die schnelle Rotatoren sind, und versuchen, ihre cha-
rakteristischen spektralen Erscheinungen systematisch mit Hilfe hydrodynamischer Modelle zu
synthetisieren. Zahlreiche Beispiele dafiir haben wir in der Diskussion zu Kap. 9 gegeben.
Gliicklicherweise liefern die verschiedenen theoretischen Ansitze und Modelle, die wir in vor-
liegender Arbeit diskutiert haben, véllig unterschiedliche Resultate, was die Morphologie des
Windes angeht. Kiinftige Untersuchungen sollten strategisch mehrere Spektralbereiche simultan
beriicksichtigen (UV, Radio, IR, optisch; insbesondere der Radio- und Infrarot-Bereich erstreckt
sich iiber ein weit gréferes rdumliches Volumen als dasjenige, in dem die H,-Emission entsteht).
Die direkte Beobachtung der Morphologie asphirischer Winde sollte mit den Methoden der
(optischen) Long-Baseline-Interferometrie in den néchsten Jahren entscheidende Fortschritte
machen.

Wie in der Einleitung erwdhnt, wurde vom Verfassers bereits ein erster Schritt in diese
Richtung unternommen, indem auf der Grundlage des analytischen Windkompressionsmodelles
theoretische mit beobachteten H,-Profilen mehrerer O-Sterne verglichen wurden. Dabei hatte
sich herausgestellt, da§ die 1-D Analyse die Massenverlustrate durchaus um einen Faktor < 2
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iiberschdtzen kann.

Quantitativ verldBliche Aussagen wird man aber nur unter Verwendung ,,realistischer” nu-
merischer 2-D Modelle, wie wir sie in vorliegender Arbeit vorgestellt haben, treffen kénnen. Im
Hinblick auf die momentanen Rechenzeiten (die bei den diagnostisch interessanten B-Uberriesen
bis zu 100 CPU-Stunden pro Modell betragen kénnen) scheint dies zwar als ein sehr ehrgeiziges
Ziel. Allerdings lassen die in den néchsten Jahren zur Verfiigung stehenden Rechnerkapazitdten
(im Tflop-Bereich) dieses Vorhaben in greifbare Nihe riicken.

Beziiglich der selbstkonsistenten Beschreibung zweidimensionaler strahlungsdruckgetriebener
Winde heifiler Sterne haben wir mit vorliegender Arbeit nur einen ersten Schritt getan. Wir hoffen
aber, ein grundlegendes Verstindnis fiir die entscheidenden beitragenden Effekte gewonnen und
eine Grundlage fiir weitergehende Untersuchungen geschaffen zu haben.
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Anhang

A.1 Die Sobolevniherung

Wihrend in einem statischen Medium die Absorption von Strahlung einer Frequenz g in einer
Linie mit gleicher Ubergangsfrequenz an jedem Ort méglich ist, kann dies in bewegten Medien
aufgrund des Dopplereffektes nur in rdumlich begrenzten Bereichen, den Resonanzzonen, ge-
schehen. Die Sobolevniherung sagt nun aus, dafl sich diese an sich rdumlich ausgedehnten 3-D
Resonanzzonen auf eine 2-D Fliche im Wind reduzieren, d.h. man kann die Linienstrahlungs-
beschleunigung ldngs einer Richtung % an einem Ort 7 lokal nd&hern und in dieser Richtung
die Makrovariablen des Strahlungstransportes (wie Linienopazititen und Quellfunktion) als kon-
stant dber die Resonanzzone betrachten. Die Bedingung, dafi ein Photon der Frequenz v mit
einer Linie der Frequenz vy wechselwirken kann, lautet

o - A /
nw_rzh _2o¥ (Resonanzbedingung). (A.1)
C 148} 14}

Die Breite der Resonanzzone Al ergibt sich durch die Richtungsableitung dieser Bedingung léngs
7 (d.h. nach [, mit @ - V (7%) = dv;/dl, wobei [ die Lange der Strecke lings 7 bezeichnet):

Al= SB%4
vo du;

Fiir ein Doppler-verbreitertes Profil betrigt die Linienbreite Av & vy (Vtherm/¢), womit fiir die
Sobolevlinge Lg folgt:

LS =Al= 'Utherm/(dvl/dl) << lo.

lo bezeichnet hier typische Lingenskalen im Wind.

Somit ergibt sich als erste Forderung fiir die Giiltigkeit der Sobolevndherung ein grofler Ge-
schwindigkeitsgradient. Frsetzt man diesen in erster Niherung durch einen Quotienten aus fiir
den Wind typischen Gréflen, so erhdlt man:

LS = (’Utherm/UO) : lO7

d.h. die zweite Forderung lautet, dal die Geschwindigkeiten grofl im Vergleich zu v¢perm sein
miissen. Dies ist fiir schwere Metallionen (v¢herm ~ mion/Q) bis weit unterhalb des Schallpunk-
tes erfiillt (vgl. Kudritzki 1992), jedoch fiir leichte Elemente (z.B. H, He) gilt diese Niherung
nur im Uberschallbereich, weshalb sie auch Uberschallniherung anstatt (wie es korrekt wire)
,,iiberthermische” Niherung genannt wird.
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A.2 Analytische Ausdriicke

A.2.1 Zu Kapitel 4.1: ® und dgu/dpuo

Gleichung (4.10) fiir den Azimutalwinkel ® in der Orbitalebene (vgl. Abb. 4.1) kann durch
Losung der Differentialgleichung, die man durch Bilden des Quotienten der radialen und azimu-
talen Komponente in der Orbitalebene erhilt v]/v}, gelost werden:

dr 5[ ve(®0) ] (, _ b)Y’
@’ " sin Og Vpot x

(vgl. BC, Gl. 16). Mit der Anfangsbedingung ®'(z; = 1) := 0, erhilt man

o 1 b 1-8 1-58 Sin(H)O'Urot
R Ti:) {(1 ;) -aew } X Coae (s Oolveafv))

S

ECO

was mit Gl. (13) identisch ist. Falls 8 = 1, fiihrt die [.’Hospitale’sche Ndherung zu:

(In(1 - b/z) — In(1 — b)). (A.3)

S| =

Co =

Mit der Transformation (BC, Eq. 19) cos© = cos ©g cos ® und p = cos© erhalten wir zum
einen folgende Differentialgleichung:

2 ’
dp — cosd + cos“®Qp dd

ind'. A4
duo sin ©g d(sin Og) st (A4)

Andererseits folgt aus der Differentiation von Gl. (A1) fiir ® nach sin Oq:
do’ Y 4 (Vrot/Verit) 8in Og Urot 5iN O dC

A.
d(sin ®g)  sin Oq 71 e O0 (Vrot/ Verit) Voo (@g) dsin®q’ (A-5)

wobei wir im Gegensatz zu BC (siche ihre Gl. (24,25)) einen zusitzlichen Term finden, da b von

©p abhingt. d Cy/d sin Oq ist durch

dCy dCy db

dsin®, db dsin®g’

mit

db . Umin 18 (_V)IUI“Ot
d sin 60 N Voo (60) ﬁ (1 — sin ®O(Urot/vcrit)) Ucrit
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und
(b/z)(8—1)(1 —b/z)? — (1 —b/z)' 7
b*(1 - p)
L= -nF+a-pn="  FAI
acy _ 70— 5)
L =
— ((b/2)(1 - b/acbg1 —In(1 - b/z))
+b(1—b)—1b;rln(1_b) g=1
gegeben.

Im Grenzfall ©9 — 0 (d.h. am Pol), folgt mit
sin®g =10, cosBQp=1, d ~ 0, sin d ~ CD/, sin® = 0, cos® =1

und Gl. (A1),(A4)

sin ®
CIUSSC

sin Oq d(sin ©g) T (Vese d(sin ©g) =

-1 + (Covrot)2
©g=0 Cvesc

A.2.2 Zu Kapitel 4.2.2: Lésung von Integralen

cos? Oy ;o de . Covrot do’ N (C’ovrot)Q

der einfache Ausdruck:
dw
d o

Die in Kap. 4.2.2 auftretenden Integrale haben die Form

S zo2 exp(—zf)
f

Cdz, (e €]0, 1)

Tmin=0

mit beliebigen Funktionen f,C', die nicht von z abhingen.
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(A.6)

Durch partielle Integration [i° fg' = fglg” — [;° ¢f', wobei ¢’ = 2% und f = exp(~zf)/f,

folgt:

2% exp(—z f(a)) . 1 C 1
f(a) im0 o — 1 min f 11—«

Tmin=0

(A7)
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A.3 Charakteristiken und Randbedingungen

Im folgenden skizzieren wir einen allgemeinen Formalismus zur Beschreibung von Randbedin-
gungen hyperbolischer PDGL-Systeme. Wir beschrinken uns in der Darstellung auf das Prinzip.
Eine weitergehende Diskussion mit zahlreichen Anwendungsbeispielen findet sich in Thompson
(1987, 1990). Da in diesen Arbeiten die Formulierung in sphérischen Polarkoordinaten nicht
angegeben ist, wollen wir das an dieser Stelle tun.

A.3.1 Charakteristische Analyse

Die Behandlung der Randbedingungen fiir hyperbolische PDGL erfolgt nach der Riemann-
schen Charakteristikenmethode (siehe z.B. Whitham 1974, Chorin & Marsden 1990, Landau-
Lifschitz 1991). Bei dieser werden die hyperbolischen Gleichungen in Wellenmoden bestimmter
Geschwindigkeit zerlegt. Im folgenden fiihren wir diese Analyse fiir eine ausgezeichnete Rich-
tung z durch: Bezeichne U = (p, pvg, puy, ...) den Vektor der konservativen Variablen, F =
(pvg, pU&UL, pUyU, . ..) den FluBvektor in Richtung z, und seien in C alle inhomogenen Terme
absorbiert, die keine Ableitung einzelner Komponenten von U nach z (z.B. Quellterme, wie die
Gravitationsbeschleunigung'), bzw. im mehrdimensionalen Fall nur Ableitungen nach den ande-
ren rdumlichen Koordinaten (y, z) enthalten. So 148t sich das System der m hydrodynamischen
Gleichungen in seiner konservativen Form schreiben als:

oU OF ~

W—I—E%—C:O mit: dim U = m. (A.8)
Einige Umformungen liefern die primitive Form des Systems:
ou ou
= Z1C= A.
En + A 9 + 0, (A.9)

mit dem Vektor der primitiven Variablen U = (p, v;, vy,...), den inhomogenen Termen C =
P~1C und der Matrix A = P~1Q (wobei P die Jacobi-Matrix Pi; = dU;/OU; (i, =1...m) ist
und die Komponenten von Q durch Q;; = 8E/8Uj gegeben sind).

Bestimmt man iiber das charakteristische Polynom die Eigenwerte ;...\, von A, so sind diese
fiir hyperbolische Systeme reell, mit Ay < Ag... < Ap,. Die Diagonalmatrix der Eigenwerte A
(A;; = A fiir i = 5, A;; = 0 fiir ¢ # j) erhidlt man iiber die Ahnlichkeitstransformation:

STTAS=A. (A.10)

Dabei sind die Zeilen von S~! die linksseitigen Eigenvektoren 1T (i = 1...m) von A, mit
17 A = \1T. Wendet man diese Transformation auf Gl. (A.9) an, so folgt:

8‘1%—?4-/\8‘14—8‘10:0 bzw. IZ»T%—I;—i-/\Z-lZ»T%—U—HiTC:O, i=1...m. (A.11)
T

'Fiir die Linienstrahlungsbeschleunigung, die Ableitungen der Form dv,/dz enthilt, wird am Sternrand

lines

g = 0 angenommen. Deshalb braucht sie formell nicht explizit mitberiicksichtigt zu werden. Als weitere

Vereinfachung vernachlissigen wir am Sternrand mdéglicherweise auftretende gravoakustische Wellen, wie sie bei-
spielsweise bei kithlen Sternen (siehe z.B. Reile & Gehren 1991) und Uberriesen beobachtet werden.
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Definiert man den Vektor der Funktionen V gemifi?

dv; =1Idu +1fcdt, i=1...m, (A.12)
so folgt:
v, Vi -

Dies entspricht einem Satz von Wellengleichungen mit charakteristischen Geschwindigkeiten ;.
Jede Wellenamplitude V; ist konstant entlang der Kurve C; in der z-t-Ebene, die durch das
Steigungsfeld dz/dt = A; gegeben ist. Die Kurven C; werden Charakteristiken genannt, und die
auf ihnen konstanten Groflen V; Riemannsche Invarianten. Lings der Charakteristiken breiten
sich Stérungen im Rechengebiet aus.

Man kann nun GI. (A.11) auf eine fiir die Behandlung der Randbedingungen geeignetere Form
bringen, indem man den Vektor L definiert:

U
L; = Aﬂ?%—w, i=1...m. (A.14)
Damit erhélt man aus Gl. (A.11) eine neue Form des urspriinglichen Systems (Gl. (A.8)):
U U
S—laa—t+L+s—1czo, i=1...m  bazw. 1ZT%—t+LZ-+1ZTczo. (A.15)

Die L; hingen mit den Riemannschen Invarianten V; iiber L; = X\;(0V;/dz) zusammen, und
man kann iiber sie in natiirlicher Weise die Randbedingungen spezifizieren (siche Kap. A.3.2).
Durch Riicktransformation, d.h. Multiplikation von Gl. (A.15) mit S, folgt die primitive Form:

%—I;JFSLJFC:O. (A.16)

Mit den am Rand so berechneten Ableitungen des Vektors der primitiven Variablen U lassen
sich die hydrodynamischen Gleichungen bis zum nichsten Zeitpunkt integrieren, so z.B. fiir Uy

= pi p(t"™1) = p(t") + At(9p(t")/01).

Ausdriicke fiir die Komponenten L;. Die charakteristische Analyse von GI. (3.4) - (3.8) in
radialer bzw. polarer Richtung liefert eine neue Form der Gleichungen (unter der Annahme, daf§
Azimutalsymmetrie vorliegt, also alle Ableitungen nach ® gleich Null sind). Diese stellt nur eine
Umformulierung der urspriinglichen Gleichungen dar und erlaubt eine elegante Formulierung
nichtreflektierender Randbedingungen (siche weiter unten):

Radiale Richtung;:

J
8_§+L1+L2+L5+Cl =0 (A7)
avr Usound Usound
— L L Cy = 0 A.18
ot p 1+ p 5+ Co ( )
%LSJFLSJFCS =0 (A.19)
aait@ +Li+Csy = 0 (A.20)

?Beziiglich einer mathematischen Diskussion siche Whitham 1974, S. 124.
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Polare Richtung;:

ANHANG A. ANHANG

A1 = Upr — Usound; AQ - AS(: A4) = Up, A5 = Ur + Usound

Ci
Cs
Cs

Ca

ve ap P 8?]@
= —— 4+ —-———4+D
-0 troe T
ve 0V,
= ———4+D
r 00 +
(e a’U@ 1 ap
= ———— 4+ ———+D
r 00  prodO© + s
ve 0U6
= ————+D
r 00 + L
Ur — Usound 8}7 8,07“
- 9 a_ ,USOUII A
2stound (97“ g ¢ 87‘
o (00 0y
v520und sound 87‘ 87‘
Jveg
Vp ——
or
Jvg
Vp ——
Jdr
Ur + Usound 8[) + 8UT
- 9 a0 Usound &
2v520und or p or
2 cot©®
= ;pvr + pre
_ _ ., ext ’U(%) + v%
= ; —
ext . UrVe  cot©
= —g5" 4+ I v
ext . UrV®  cot©
= —g95 + + Ve U

H1 = Ve — Usound; M2 = MS(: ,u4) = Vo, U5 = Vo + Usound

Jdve

ot

?
LM+ Mo+ M5+ Cy = 0

ot
ov,

M. S —
3t+ 3+ C 0

Usound Ml + Usound M5 + C:l)) -0
p p

Jve
—Z 1M LA—
5 + My +Cy 0

(A.21)

(A.22)
(A.23)

(A.24)

(A.25)

(A.26)
(A.27)
(A.28)

(A.29)

(A.30)

(A.31)

(A.32)
(A.33)

(A.34)

(A.35)

(A.36)
(A.37)

(A.38)

(A.39)
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M, = % (g—g - pvsoundaé%)) (A.40)
M = =0 (gl - 55) (A1)
M, = ”7@?(’5 (A.42)
My = ”7@%% (A.43)
My = “‘;;ﬁ (g—g + pvsound%) (A.44)
C = UT% + p%ff + Dy (A.45)

ch = vr% + %% + Dy (A.46)

Cl o= Ura(?Lf—I—Dg (A.47)

Cy, = v,aaif+D4 (A.48)
(A.49)

A.3.2 Nichtreflektierende Randbedingungen

Bei zeitabhingigen Problemen (und im allgemeinen auch stationdren) Problemen bietet das
Konzept der nichtreflektierenden Randbedingungen die Moglichkeit, Reflektionen aus dem Re-
chenbereich laufender Wellen am Rand und das Einlaufen von Stérungen durch diesen zu verhin-
dern. Die Annahme derartiger Bedingungen am Rand ist auch dann sinnvoll, wenn die Losung
auflerhalb des Rechengebietes unbekannt ist und einlaufende Stérungen unterdriickt werden sol-
len.

Hedstrom (1979) formulierte nichtreflektierende Randbedingungen in folgender Weise: Die Am-
plituden einlaufender Wellen werden an den Rdndern mit der Zeit konstant gehalten. Dies ist
identisch mit der Aussage, daf} keine einlaufenden Wellen auftreten, da Wellen geradezu durch
Anderungen der Amplitude — wenn der Ort fest gewihlt ist — charakterisiert sind. Mathematisch
lautet diese Bedingung am Rand in Bezug auf die Wellenamplitude :

dv; :
d‘t/ =0 i=1...m, (A.50)

bzw. fiir diejenigen Wellen, deren charakteristische Geschwindigkeiten in das Rechengebiet ge-
richtet sind und deren Einstrémung verhindert werden soll®

1}88—? +1fc=0. (A.51)

*Diese Gleichung folgt aus: dV;/dt =17 aU/at + 17 C.
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Damit a8t sich eine Gleichung angeben, die fiir einlaufende Wellen auf Gl. (A.51) reduziert und
fiir auslaufende Wellen die urspriingliche Form (Gl. (A.11)) behilt:

TIU ' T n =1 fiir auslaufende Wellen
L ar * nli+liC { n =0 fiir einlaufende Wellen (A.52)

Die 1T lassen sich aus der Koeffizientenmatrix A (s.0.) bestimmen. Je nachdem, ob nun die
Wellen ein- oder auslaufen, erhdlt man unterschiedliche Werte der zeitlichen Ableitung der pri-
mitiven Variablen 90U /d¢, mit denen man in der oben beschriebenen Weise die Variablen p, v,
vy, etc. am Rand bis zum néchsten Zeitpunkt integrieren kann. Im Falle auslaufender Wellen
sind die L; am Rand durch einseitige innere Differentiale zu berechnen, um die Stabilitidt der
Stromung zu gewdhrleisten.

A.4 Modifizierte force multiplier-Parametrisierung

Die Formulierung der Non-LTE-Physik, die wir in Kap. 4.4 beschrieben haben, liefert fiir B-
Uberriesen mit log I/ L, < 5.5 im allgemeinen einen modifizierten Windimpuls MvooRi/Q, der
um bis zu 1 dex iiber den beobachteten Werten liegt. Eine Moglichkeit, die diese Diskrepanz
groBenordnungsmaBig aufheben kénnte, wurde von R.-P. Kudritzki vorgeschlagen (persdnliche
Mitteilung). Es handelt sich dabei um eine Korrektur des Parameters kg = kcak, die den Beitrag
starker Linien mit 7g > 1 an jedem Tiefenpunkt unterdriickt. Die diesem Vorgehen unterliegende
Hypothese geht davon aus, dafl die Anzahl starker Linien in diénneren B-Sternwinden wesent-
lich geringer ist als in O-Sternwinden. Ein grofier Bruchteil dieser starken Linien sollte bereits
durch photosphirische Absorption unterdriickt werden. Das kann entweder aufgrund von Selbst-
abschattung (d.h. die Photonen werden bereits in derjenigen Linie abgeblockt, in der sie an sich
den Wind beschleunigen sollten) oder aufgrund von Abschattung durch andere photosphirische
Linien (nahezu) gleicher Wellenldnge geschehen.

Die Ableitung der Korrektur fiir kg geht von Gl. (4.37) (fiir Kmax —> 00) aus: Das Integral fiir

-

g'ines 158¢ sich in den Anteil schwacher (75 < 1) und starker (75 > 1) Linien aufspalten:

/ dkL—>/1—e ) ke QdkL+/(1—e VR 2k, (k= k(s = 1)), (A53)
0 ky

N&hert man den Ausdruck (1 —e™™) durch 75 (fiir 7 < 1) bzw. 1 (fiir 75 > 1), so folgt nach

einigen Umformungen:
o0

1 1

0
Damit ergibt sich fiir den force multiplier M (¢,) (in Punktsternniherung):

M(t,) = N therm /%f V)dv £ ﬁ{le‘%r 1} . (A.55)
0

s

kcak
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Der erste Term in den Klammern betrifft den Beitrag der schwachen Linien, und der zweite den
der starken. Mit ['(a) & 1/« folgt unter der Annahme, daf die starken Linien in der Photosphire
abgeblockt werden:

M(t) = kCAK(l — 04) A (A.56)

Also besteht die Korrektur darin, kcak durch kcak (1 — «) zu ersetzen.

Mit Hilfe dieser Ndherung gelingt im B- und A-Stern-Bereich zumindest eine bessere Repro-
duktion des beobachteten Windimpulses, wenngleich auch dadurch die derzeitige Diskrepanz
zwischen Theorie und Beobachtung noch nicht véllig aufgehoben werden kann.
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